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Lanciato nel Giugno 2008, l’osservatorio Fermi, precedentemente GLAST (Gamma Lar-
ge Area Space Telescope), sta portando un contributo significativo alla conoscenza del-
l’universo ad alte energie.
Il principale strumento a bordo do Fermi è il Large Area Telescope (LAT), un innovativo
telescopio a creazione di coppie con una sensibilità molto più elevata dei suoi predeces-
sori ed estesa ad un intervallo di energie estremamente ampio, da 20 MeV a 300 GeV,
caratteristiche che permettono di studiare numerose sorgenti di raggi gamma finora sco-
nosciute o non identificate e di colmare il vuoto che separava le massime energie rivelate
tramite satellite dalle minime osservabili con strumenti a terra.
Fra gli obiettivi della missione, della durata prevista di almeno 5 anni, e’ compreso lo stu-
dio sistematico di sorgenti di raggi gamma come le pulsar, i nuclei galattici attivi (AGN),
i resti supernove, la ricerca e l’osservazione dei Gamma Ray Burst (rapidi lampi con al-
tissima emissione di energia), che è possibile anche utilizzare come sonde cosmologiche
per testare l’invarianza di Lorentz, lo studio dei possibili meccanismi di accelerazione dei
raggi cosmici e la ricerca della materia oscura.
Il potenziale di scoperta del LAT è fortemente determinato dalle capacità osservative
del telescopio, e la collaborazione Fermi dedica una sforzo continuo al miglioramento di
tali performance.
Pur avendo raggiunto straordinari risultati nel primo anno di funzionamento, basandosi
su un modello molto realistico del telescopio elaborato prima del lancio, il Fermi-LAT
team è impegnato in una significativa revisione delle performance del LAT, che sfrutta
le caratteristiche degli avanzati rivelatori di particelle a bordo di Fermi per estenderne le
capacità osservative e migliorare la ricerca di specifiche tematiche di scienza.
L’analisi di reiezione di fondo e delle sistematiche associate sono elementi chiave di que-
sto progetto, e sono l’argomento in cui si inserisce il mio personale contributo qui esposto.
La tesi comprende una breve descrizione delle principali sorgenti o fonti di raggi gamma
celesti (capitolo 1), seguita da una breve esposizione delle tecniche di rivelazione dei
raggi gamma e delle principali missioni spaziali finora effettuate (capitolo 2), delle ca-
ratteristiche di Fermi e in particolare del LAT e delle sue principali componenti, che lo
rendono uno strumento estremamente innovativo rispetto ai suoi predecessori: il trac-
ciatore a micro-strisce di silicio, il calorimetro modulare a cristalli CsI, lo schermo di
1
anti-coincidenza (ACD) composto di piastre di scintillatore plastico e l’elettronica di trig-
ger e controllo.
Nel capitolo 4 viene descritta in dettaglio la procedura di ricostruzione e analisi degli
eventi all’interno del LAT.
Nel capitolo 5 viene estesamente descritto il complesso processo di identificazione e reie-
zione del fondo carico che è alla base del funzionamento del LAT e della sua flessibilità
di utilizzo; in seguito viene descritto il contributo dato alla validazione delle nuove e più
realistiche simulazioni della risposta dello strumento, che sono alla base dello sviluppo
del processo di reiezione del fondo, e il lavoro di confronto del nuovo processo di iden-
tificazione del fondo (denominato Pass 7), sviluppato successivamente al lancio di Fermi
e attualmente in fase di validazione, con il processo di analisi attualmente rilasciato dalla
collaborazione (denominato Pass 6), confronto svolto utilizzando dati simulati e che ha
confermato il raggiungimento degli obiettivi previsti per Pass 7.
Tramite l’analisi di due sorgenti gamma particolarmente intense, la pulsar Vela e il blazar
Markarian 421, effettuata utilizzando entrambi i processi di analisi, si è proceduto a una
stima delle sistematiche legate al processo di identificazione degli eventi gamma: i risul-
tati delle analisi e della stima degli errori sono esposti nel capitolo 6 e successivamente
sintetizzati e discussi nel capitolo 7.
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Capitolo 1
Sorgenti astrofisiche di raggi gamma e
prime osservazioni di Fermi
L’astronomia gamma osserva fotoni compresi in una banda di energia estremamente am-
pia, che va dalle centinaia di keV alle decine di TeV, dove il limite superiore dipende
principalmente dallo scarso flusso ad alte energie, poichè il flusso di fotoni segue un an-
damento a potenza con indice medio inferiore a -2 (ad energie dell’ordine di 1018 eV il
flusso è molto inferiore al fotone per km2 per secolo).
In questo capitolo si descriveranno le principali sorgenti di raggi gamma che Fermi
(sensibile a energie comprese fra 8 keV e più di 300 GeV) può studiare, insieme alle
principali domande a cui Fermi, grazie alla sua sensibilità notevolmente superiore rispetto
alle precedenti missioni, sta lavorando per dare risposta e ad alcuni dei risultati ottenuti
durante il primo anno di osservazioni.
L’alta sensibilità di Fermi rende inoltre potenzialmente osservabile un numero di sor-
genti statisticamente sufficiente alla creazione di modelli di emissione dettagliati;
la risoluzione di un numero significativo di sorgenti puntiformi prima non osservate per-
meterà inoltre una migliore osservazione della radiazione diffusa galattica, permettendo
di realizzarne un modello più preciso che permetterà non solo di studiare le caratteristiche
dello spazio interstellare, ma anche di studiare con maggiore precisione le sorgenti pun-
tiformi, la cui corretta osservazione è correlata a una corretta separazione della sorgente
dal background.
Infine, un preciso modello della radiazione galattica e dell’emissione delle sorgenti ex-
tragalattiche permetterà di studiare l’eventuale esistenza di una radiazione extragalattica
diffusa, con possibilità di osservare fenomeni esotici o sconosciuti finora indistinguibili
dal fondo di sorgenti non risolte.
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1.1 Principali meccanismi di produzione di raggi gamma
I raggi gamma sono prodotti da una serie di fenomeni non termici di diversa natura,
ognuno con una particolare segnatura energetica che rende possibile identificarlo e quin-
di ottenere informazioni sui diversi elementi (particelle o campi elettromagnetici) che vi
prendono parte.
Qui di seguito i principali meccanismi di produzione dei raggi gamma:
• collisione inelastica di raggi cosmici o altri barioni di alta energia con la materia
circostante; da queste collisioni sono prodotte particelle secondarie, principalmente
mesoni pi ; i raggi gamma sono originati dal decadimento dei pi0, che produce due
fotoni di energia 67 MeV nel sistema del centro di massa del pione originario,
portando nel sistema di riferimento della particella produttrice a una distribuzione
in energia che presenta un significativo massimo;
• Scattering Compton Inverso: collisione di un elettrone di alta energia con un fotone
(tipicamente della banda ottica o infrarossa), in cui parte dell’energia dell’elettrone
viene ceduta al fotone portandolo nella banda di energia gamma;
• Radiazione di frenamento (Bremsstrahlung) di elettroni di alta energia che intera-
giscono con la materia circostante;
• Radiazione di sincrotrone: nucleoni ed elettroni emettono radiazione detta di sin-
crotrone quando si muovono nei campi magnetici stellari ed interstellari. Lo spettro
dei fotoni emessi ha picchi di energia anche molto alti nel caso di particelle di alta
energia o di campi magnetici molto forti.
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1.2 Sorgenti locali: Sole, Luna e altri corpi del sistema
solare
Sole
L’emissione gamma del sole in fase quiescente (Albedo solare Fig 1.1 [1]), rilevata
da EGRET anche se con statistica estremamente bassa, è composta dalla somma di due
componenti: l’emissione di disco, causata dall’interazione dei raggi cosmici con la mate-
ria dell’atmosfera solare, che causa emissione gamma principalmente tramite produzione
e successivo decadimento dei pi0, e un’emissione più diffusa causata dall’interazione, tra-
mite Inverse Compton, degli elettroni di alta energia della radiazione cosmica con i fotoni
solari.
I primi 6 mesi di osservazione di Fermisono avvenuti durante un periodo di quiete del
sole: l’attività solare segue un andamento periodico, con periodo compreso fra i 9 e 14
anni e periodi di quiete della durata di due o tre anni.
Durante questo massimo dell’attività quiescente Fermi ha identificato con ottima preci-
sione il sole, la cui osservazione nei mesi successivi permetterà di acquisire utili dati sulle
caratteristiche dei raggi cosmici incidenti sull’atmosfera solare.
Figura 1.1. Risultati dei primi 6 mesi di osservazioni del sole da parte di Fermi [1]
(E > 100MeV ), mostrati in un sistema di riferimento centrato sul sole; le osservazioni
sono state realizzate escludendo dati acquisiti con il sole eccessivamente vicino al piano
galattico o a sorgenti particolarmente intense (ad esempio la luna)
Oltre all’emissione causata dai raggi cosmici, il sole presenta un’emissione propria di
raggi gamma durante periodi di particolare attività (Solar Flares): questi fenomeni solari
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fortemente energetici sono infatti in grado di accelerare particelle cariche ad energie suf-
ficientemente alte da produrre poi raggi gamma.
L’emissione gamma dei solar flares presenta due andamenti distinti: un’emissione ad
energie più basse della durata di una decina di minuti, e un’emissione ad energie molto
più alte (fino al GeV durante il flares osservato da EGRET l’11 Giugno 1991) che perdura
per svariate ore, e che presenta uno spettro ricollegabile al decadimento di pi0.
Durante il periodo programmato di attività Fermi osserverà il sole per circa il 20% del
tempo, con possibilità di osservazioni più lunghe durante i periodi di più alta attività so-
lare, previsti per il 2013, quando il 24◦ ciclo solare dovrebbe raggiungere il massimo; si
prevede di potere osservare decine di brillamenti, e di localizzarne l’origine sulla super-
ficie solare con una precisione dell’ordine dei 30”, sufficiente a determinare se l’origine
dei raggi gamma sia nella zona di superficie interessata dall’emissione X che caratteriz-
za questi fenomeni o vada invece ricollegata a particelle cariche accelerate dall’onda di
shock dell’eruzione solare.
Luna
Così come il sole, anche la luna presenta un’emissione di raggi gamma dovuta all’in-
terazione con i raggi cosmici (Albedo lunare) rilevata da EGRET già all’inizio della
missione; nonostante visti dalla terra i due corpi sottendano lo stesso angolo solido, e
Fermi orbitando a 565 km di altitudine è considerabile come un oggetto a terra rispetto a
sole e luna, l’emissione lunare è più intensa di quella del sole in stato di quiete poiché il
campo magnetico solare devia parte dei raggi cosmici riducendo quindi il flusso incidente
sull’atmosfera solare e di conseguenza l’albedo dell’astro.
Rispetto al sole, l’emissione gamma lunare presenta però delle fondamentali differenze
dovute all’assenza di atmosfera, caratteristica che porta i raggi cosmici ad interagire diret-
tamente con il suolo lunare, conferendo allo spettro gamma lunare caratteristiche uniche
in tutto il cielo visibile: lo spettro lunare risulta infatti estremamente ripido (a causa del-
la penetrazione delle particelle di alta energia nel suolo con conseguente assorbimento
dei γ prodotti), con l’emissione di alte energie (oltre 600 MeV) confinata solo nella parte
esterna del disco lunare, un cut-off praticamente totale sopra i 4 GeV e un picco da decadi-
mento dei pi0 a riposo (estremamente difficile da identificare) a 67,5 MeV, caratteristiche
che, insieme alla conoscenza della normalizzazione assoluta dello spettro, permettono di
utilizzare la luna come potenziale ’candela standard’ per la calibrazione degli strumenti.
(Per una descrizione approfondita del modello di emissione gamma lunare [2]; il modello
presenta un ottimo accordo con le osservazioni di EGRET)
Durante i primi sette mesi di osservazioni (Fig. 1.2 [3]), utilizzando solo misure effettuate
per |bMoon| > 30◦ (dove b è la latitudine rispetto al piano galattico) per ridurre l’impatto
del background galattico, si è ottenuto per la Luna un flusso di fotoni F(E > 100MeV ) =
1.1±0.2∗10−6cm−2 ∗ s−1, con indice spettrale di −3.13±0.03; osservazioni successive
permetteranno di affinare questi risultati e di identificare oltre allo spettro a potenza altre
caratteristiche dell’emissione lunare, ad esempio il picco pi0 e la struttura del disco lunare
e la prevista dipendenza dall’attività solare.
6
1 – Sorgenti astrofisiche di raggi gamma e prime osservazioni di Fermi
Figura 1.2. Risultati dei primi 7 mesi di osservazioni della Luna realizzate da Fermi
(E > 100MeV ) [3]; a sinistra il flusso di fotoni lunari, mostrati in un sistema di riferimento
mobile centrato sulla Luna; a destra, intensità del flusso di fotoni per ascensione retta di 15◦
attorno alla posizione della Luna; i dati denominati Fake Moon sono acquisiti osservando
una sorgente virtuale che segue la stessa orbita della Luna ma distanziata di 30◦, e sono
utilizzati per il controllo e la sottrazione del background.
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Oltre al sole e alla luna, è possibile osservare l’albedo di numerosi altri corpi del si-
stema solare come i pianeti esterni, e anche gli asteroidi della fascia compresa fra Marte
e Giove e di quella oltre Nettuno, anche se nel caso degli asteroidi non sarà possibile
identificarli come sorgenti puntiformi, ma solo sottrarre il loro contributo al background
extra-galattico; durante i primi 7 mesi di osservazione nè i pianeti maggiori nè gli aste-
roidi sono stati rilevati, anche a causa della sovrapposizione con il disco galattico, ma la
sensibilità di Fermi fa supporre che con una statistica sufficiente questi corpi, totalmente
al di sotto della sensibilità di EGRET, verranno rilevati.
Inoltre, diventa possibile osservare l’emissione gamma causata da inverse Compton
di elettroni di alta energia sui fotoni solari fino alla distanza di 10 AU (circa la distanza
di Saturno dal sole), osservazione che permette di calcolare la modulazione dei raggi
cosmici, e in particolare degli elettroni, all’interno dell’eliosfera
Infine l’interazione con i raggi cosmici rende l’atmosfera terrestre la fonte di raggi
gamma più intensa visibile da satellite, il cui studio permette di affinare la conoscenza
dei fenomeni che si verificano durante l’interazione fra l’atmosfera e i raggi cosmici o le
particelle energetiche del vento solare.
Nelle osservazioni precedentemente descritte in questo capitolo, l’albedo terrestre è stata
esclusa respingendo i fotoni con direzione di provenienza superiore ai 105◦ dallo zenith.
1.3 Sorgenti galattiche: pulsar
Le pulsar sono stelle di neutroni, con altissime densità medie (1015 gcm3 ), campi magnetici
(1010− 1015G) e gravitazionali molto forti, e velocità di rotazione comprese fra alcuni
secondi e alcuni millisecondi, caratteristica che dà origine a segnali elettromagnetici pe-
riodici; il loro studio è fondamentale per comprendere il comportamento della materia in
condizioni di campi magnetici estremi.
Alcuni di questi oggetti, le pulsar Crab, Geminga e Vela, sono i più intensi emettitori
gamma non transienti visibili nel cielo.
La maggior parte delle pulsar emettono nel radio, finestra spettrale nella quale questi cor-
pi sono stati visti per la prima volta; l’esistenza di pulsar radio-quiete, come ad esempio
Geminga, l’unica pulsar gamma di questo tipo rivelata da EGRET, osservata inizialmente
nella banda X, potrebbe essere spiegata dalla ridotta larghezza del cono di emissione radio
rispetto a quello dell’emissione ad alte energie (X duri o γ).
L’emissione gamma trova origine nei fortissimi campi elettrici indotti sulla superficie
della stella, che sono tali da strappare particelle cariche dalla stella proiettandole nella
magnetosfera; a una distanza r = cω dall’asse di rotazione della stella (cilindro di luce)
la velocità di rotazione delle particelle cariche sarebbe pari a quella della luce, ma effetti
di distorsione relativistica allargano sensibilmente (’aprono’) le linee del campo elettro-
magnetico permettendo alle particelle, accelerate ad altissime energie, di allontanarsi,
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emettendo radiazione gamma tramite processi di sincrotrone, compton inverso o Brems-
strahlung, per una frazione maggioritaria dell’energia totale irraggiata dalla stella ([4]) e
molto superiore a quella emessa nella banda radio.
La missione EGRET (sez. 2.9) ha individuato con alta sigificatività 6 pulsar nella
banda gamma, un numero estremamente ridotto rispetto alle almeno 1800 individuate nel
radio1 e alle 10000 che si pensa siano presenti nella nostra galassia; durante i primi 11
mesi di osservazioni [5], Fermi ha osservato in totale 39 Pulsar con emissione radio o
X già nota e 24 nuove Pulsar unicamente gamma (Fig 1.3), di cui 13 identificate fra le
sorgenti non identificate da EGRET; per la prima volta si sono osservate pulsar non solo
in corrispondenza di note sorgenti X o radio periodiche, ma anche fra sorgenti gamma
prive di controparte ad altre frequenze. Il numero di Pulsar potenzialmente individuabili
da Fermi si stima sia oltre il centinaio.
Nel primo periodo di osservazioni [6], [7], Fermi ha individuato inoltre 18 Pulsar ap-
partenenti a una popolazione finora mai osservata nella banda γ , quella delle Pulsar al
millisecondo (Millisecond Pulsar, MSP), Pulsar con periodicità dell’ordine dei millise-
condi, invece che dei secondi come tipicamente osservato, rilevando che queste pulsar
hanno caratteristiche spettrali simili a quelle di pulsar molto giovani, nonostante la loro
età sia molto elevata (108 − 1010 anni).
Figura 1.3. Mappa del cielo con segnalate le pulsar rilevate da Fermi nei primi
mesi di osservazioni
L’osservazione di queste sorgenti, in particolare delle MSP e di Vela, ha permesso di
dare una risposta iniziale su quale sia la zona di emissione della radiazione gamma nella
Pulsar [6]: secondo il modello Polar Cap (PC, [8], [9]) l’emissione avviene vicino alla
superficie (entro un’altitudine di circa un raggio stellare), presso le prime linee di campo
1http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat
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aperte, con la radiazione di energia più alta generata a partire dal processo γ+B→ e−+e,
mentre secondo i modelli Outer Gap (OG, [10]) o Slot Gap (SG, [11]) la radiazione è
prodotta nella magnetosfera esterna, in piccoli spazi lungo le ultime linee di campo aperte.
L’osservazione del cut-off ad alte energie (γγ→ e−+e) della radiazione gamma ([12])
ha rivelato un andamento esponenziale, compatibile con i modelli di emissione lontana
dalla superficie, mentre i modelli con emissione superficiale prevedono un cut-off super-
esponenziale (e(E/Ec)
b
) causato dal maggior numero di fotoni bersaglio presenti, a causa
della maggiore intensità del campo magnetico che lì origina. In particolare già con i primi
2 mesi di osservazioni della pulsar Vela, Fermi ha potuto dare forti indicazioni sulle zone
di emissione della radiazione gamma nelle stelle di neutroni. Il fit dello spettro di Vela
fornisce un valore di b = 0.88± 0.04+0.24−0.52, dove il primo errore è statistico mentre il
secondo è la stima degli effetti sistematici (in particolare incertezze nell’area efficace);
lo spettro osservato è perfettamente compatibile con un cut-off esponenziale (valori di
b < 1 derivano quasi sicuramente dall’aver osservato fotoni di fasi temporali diverse dello
spettro della pulsar), mentre risulta poco probabile un valore di b superiore a 2.
I risultati di questa prima analisi sono stati confermati dalle osservazioni dei primi 11
mesi della Vela [13], che hanno fornito un valore di b = 0.69±0.02++0.18−0.10
Un ulteriore conferma si è ottenuta poiché il modello PC, differentemente dagli altri,
prevede che la radiazione gamma sia allineata con i poli magnetici: nelle MSP, così come
in molte delle pulsar giovani osservate, i picchi gamma osservati sono tipicamente sfasati
rispetto ai picchi radio, che sono ritenuti allineati con i poli, rinforzando quindi i modelli
che prevedono un’emissione gamma lontana dalla superficie della stella; inoltre, la lar-
ghezza temporale dei picchi prodotti vicino alla superficie (confrontata con la larghezza
dei picchi nel radio) dovrebbe risultare minore di quella osservata per molte pulsar.
1.4 Sorgenti galattiche: Resti di supernova e accelerazio-
ne di raggi cosmici
Sono passati più di 90 anni dalla prima osservazione dei raggi cosmici, particelle (prin-
cipalmente protoni, insieme a nuclei di elio, elementi più pesanti ed elettroni) di alta o
altissima energia(fino a 1011GeV ), ma solo recentemente si sono avute le prime conferme
ai modelli sulla loro origine, che indicano come luoghi di produzione dei raggi cosmici
i Resti di Supernova (SuperNovae Remnants), oggetti celesti dove, a seguito dell’esplo-
sione di una supernova, permane un’onda d’urto ritenuta in grado di accelerare particelle
cariche fino a energie di alcune decine di TeV per un periodo di almeno 1000 anni, iniet-
tandole nella galassia a formare la popolazione di raggi cosmici osservata.
A sostegno di questo modello si ha l’osservazione in alcuni SNR di radiazione X non ter-
mica, segno della presenza di elettroni di alta energia che emettono radiazione di sincro-
trone, la recente osservazione da parte di HESS nello stesso SNR di particelle di energia
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dell’ordine del centinaio di TeV, a conferma della capacità di questi oggetti di accelerare
particelle ad altissima energia, e infine l’osservazione di una discrepanza fra l’energia rila-
sciata dall’esplosione di una supernova, calcolata a partire dalla velocità dell’onda d’urto
tuttora osservabile nel SNR, e quella assorbita dalla materia sotto forma di energia termi-
ca, misurata osservando la temperatura della materia dell’onda d’urto: avendo osservato
una temperatura significativamente più bassa (almeno 18 volte) di quella prevista in caso
di evoluzione senza accelerazione di particelle non in equilibrio termico, si è potuto de-
durre che una non trascurabile parte dell’energia dello shock (potenzialmente fino al 50
%) è servita ad accelerare particelle cariche fino a velocità vicine a quelle della luce [14].
Fermi ha osservato diversi SNR:[15], [16], [17]e [18]. Le sue osservazioni sembrano fa-
vorire meccanismi di emissione adronici con emissione di fotoni dal decadimento del pi0,
anche se contributi anche dominanti da meccanismi leptonici, come Inverse Compton e
Bremsstrahlung, non si possono escludere.
1.5 Radiazione galattica diffusa
Via Lattea
La radiazione galattica diffusa, secondo gli attuali modelli è composta per circa il 10%
da sorgenti puntiformi non risolte, mentre la rimanente parte proviene dall’interazione dei
raggi cosmici con il mezzo interstellare, tramite i processi descritti in 1.1; in particolare la
radiazione gamma diffusa è dominata per energie superiori al centinaio di MeV dal deca-
dimento dei pi0 prodotti dall’interazione nucleone-nucleone, mentre per energie inferiori
risulta dominante la radiazione di Bremsstrahlung di elettroni di alta energia (vedi fig 1.5,
immagine a destra, per il contributo di tutti i processi).
L’alta sensibilità di Fermi sta permettendo di separare un numero maggiore di sorgenti
puntiformi dalla radiazione diffusa (Diffuse Galactic Emission, DGE), e di utilizzare que-
st’ultima per studi approfonditi della popolazione di raggi cosmici in zone lontane della
galassia, sfruttando la scarsa interazione dei raggi gamma con la materia interstellare che
permette alla radiazione di arrivare fino a noi direttamente, portando quindi informazione
su luogo e fenomeno di produzione.
Grazie all’osservazione della radiazione diffusa, si sta inoltre realizzando una mappa del
mezzo interstellare (polveri e gas in vari stati di aggregazione) indipendente da osserva-
zioni in altre bande energetiche; in particolare diventa possibile osservare oggetti solita-
mente difficili da rilevare come le nubi di idrogeno molecolare H2, la cui forte opacità
alla luce unita all’assenza di transizioni elettromagnetiche della molecola osservabili nel
radio rende possibile la loro tracciatura solo attraverso l’osservazione dell’attenuazione
della luce di stelle poste dietro alla nube, oppure attraverso la correlazione con l’abbon-
danza di CO, metodo però affetto dall’incerta conoscenza del valore del rapporto fra la
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molecole di CO e H2, noto come XCO in letteratura [19].
La mappatura del mezzo interstellare e della popolazione di raggi cosmici, unita alle os-
servazioni dirette della radiazione diffusa, permetteranno di affinare i modelli teorici sulla
radiazione galattica, la cui precisione è essenziale nell’identificare sorgenti puntiformi
deboli rispetto al background ( e la cui identificazione è essenziale per il miglioramento
dei modelli, così come la creazione di un modello per le sorgenti elencate nelle prece-
denti sezioni permette di apportare correzioni al modello di background per le sorgenti
troppo lontane); un corretto modello della radiazione diffusa è inoltre essenziale per l’os-
servazione della radiazione extragalattica (che risulta dominata dalla radiazione galattica
anche ai poli galattici) e di eventuali eccessi che potrebbero segnalare fenomeni fisici
nuovi o esotici non previsti nel modello, e la cui rilevazione potrebbe portare a scoperte
estremamente importanti per la scienza.
Primi risultati e risoluzione del problema del GeV excess
I primi 5 mesi di osservazione della radiazione galattica diffusa effettuati da Fermi
[20] per latitudini galattiche intermedie hanno già prodotto risultati interessanti.
Per lo studio citato si sono utilizzati dati provenienti da latitudini 10◦ ≤ |b| ≤ 20◦,
in quanto per esse viene massimizzata la frazione di DGE proveniente da pochi kpc di
distanza dal sole, riducendo quindi l’incertezza del modello teorico utilizzato grazie a
una maggiore conoscenza per queste regioni della propagazione dei raggi cosmici e della
distribuzione di gas: come mostrato in Fig 1.5 (sinistra) i dati di Fermi differiscono sen-
sibilmente da quelli ottenuti da EGRET; in particolare nei dati di Fermi non si rileva il
cosiddetto GeV excess [21] (vedi punti sperimentali in Figura 1.4), un eccesso nel flusso
di fotoni rispetto al modello DGE la cui origine, è stata molto dibattuta in letteratura,
con interpretazioni che postulavano la presenza di un segnale di materia oscura [22], o
interpretazioni diametralmente opposte, basate su effetti strumentali [23].
Inoltre, nella parte destra della figura 1.5 si può osservare la compatibilità fra i dati
di Fermi e il flusso di fotoni DGE previsto dal modello GALPROP, a cui si è aggiunto
il flusso atteso dalle sorgenti puntiformi e l’ Unidentified Background (UIB), che è stato
stimato a partire da osservazioni della radiazione diffusa per |b|> 30◦, dove il contributo
del disco galattico risulta ridotto, permettendo quindi di estrapolare il valore della UIB,
che comprende la radiazione extragalattica diffusa, sorgenti galattiche ed extra non risolte
e il background residuo di particelle cariche non respinte da Fermi.
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Figura 1.4. La differenza fra i dati di EGRET e l’emissione galattica diffusa
prevista da osservazioni sulla popolazione locale di raggi cosmici, per differenti
latitudini galattiche [21].
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Figura 1.5. A sinistra: confronto del flusso DGE calcolato a partire dalle rileva-
zione di EGRET e di Fermi, con relativa banda di errore; il flusso rilevato da Fermi
risulta inferiore. A destra: Confronto fra il flusso rilevato da Fermi e il flusso teori-
co calcolato di cui sono mostrate le varie componenti (la componente Unidentified
background è marcata come Isotropic).
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Radiazione diffusa in altre galassie
La sensibilità di Fermi è sufficiente a osservare la radiazione diffusa di galassie del
cluster locale, come Andromeda (M31) e le due Nubi di Magellano, fornendo informa-
zioni sulla popolazione di raggi cosmici di questi oggetti celesti, di cui solo la Grande
Nube di Magellano era stata osservata da EGRET senza però essere risolta internamente.
Durante il primo anno di osservazioni della Grande Nube di Magellano ([24]) si è
osservata una forte emissione di raggi gamma nella zona ad Alto Rate di Formazione
Stellare di 30 Doradus (1.6), mentre la correlazione fra l’emissione gamma e la densità
dei gas risulta molto piccola rispetto alla correlazione con le zone ad alto rate di forma-
zione stellare, supportando quindi la teoria che prevede l’accelerazione di raggi cosmici
in queste regioni, grazie alla presenza in queste zone di forti venti stellari e di esplo-
sioni di supernove originate da stelle massicce. Il flusso rilevato dalla Nube è stato di
(2.6±0.2stat±0.4sys) ·10−7ph · cm−2 · s−1, con un flusso di energia di
(1.6±0.1)∗10−10erg∗ cm−2 · s−1
È invece ancora attesa una completa osservazione della Piccola Nube di Magellano,
che era risultata non osservabile da EGRET coerentemente con la teoria secondo cui la
nube è troppo piccola per trattenere una popolazione di raggi cosmici, e la cui osservazio-
ne da parte di LAT permetterà quindi di perfezionare la conoscenza della struttura e della
popolazione della nube e della popolazione residua di raggi cosmici in essa eventualmente
presente.
L’osservazione della radiazione diffusa permette infine di studiare la materia interstel-
lare e anche la popolazione di raggi cosmici nel caso di galassie ad alto rate di formazione
stellare, come le Ultra Luminous Infrared Galaxies, permettendo di capire le caratteristi-
che di queste zone particolarmente attive nella formazione stellare e della loro popola-
zione di raggi cosmici, che è attesa differente da quella della nostra galassia; Fermi ha
osservato la radiazione proveniente dalle galassie ad alto rate di formazione stellare M82
e NGC 253 [25]: queste sorgenti molto lontane non possono essere risolte e sono rivelate
come sorgenti puntiformi, ma la loro rivelazione nel γ conferma la connessione tra i raggi
cosmici e l’emissione di fotoni di alta energia tramite interazione pp→ pi0→ γγ in zone
a forte formazione stellare.
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Figura 1.6. A sinistra: risultato di un anno di osservazioni della Grande Nube di
Magellano, con sovrapposte le curve di densità di colonna di materia della Nube;
risulta ben visibile l’area di 30 Doradus. A destra: Profilo dell’intensità latitudinale
e longitudinale della nube.
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1.6 Sorgenti extragalattiche: AGN e Blazars
Gli AGN, Active Galactic Nuclei, sono particolari galassie in cui la luminosità del nucleo
è molto superiore a quella delle galassie normali ( da 10 a 50 volte la luminosità della via
Lattea), e tale da oscurare il resto della galassia. Gli AGN, che sono suddivisi in varie
tipologie (galassie di Seyfert, Quasar, BL Lac Objects) sono caratterizzati da picchi di
luminosità nella banda Infrarossa, Ultravioletta e X o γ , con linee di emissione spesso
allargate, differentemente dalle galassie ordinarie che sono caratterizzate da emissione
principalmente nell’ottico e infrarosso e da linee di assorbimento strette; inoltre gli AGN
sono caratterizzati da significative variazioni della luminosità, con periodicità abbastanza
rapida, caratteristica che pone dei limiti alla dimensione della zona di emissione: un
periodo dell’ordine del giorno restringe la zona di emissione entro un raggio dell’ordine
del raggio del sistema solare.
L’emissione di una così grande quantità di energia da parte di una zona ristretta ne-
cessità di un processo estremamente efficiente, come può essere solo il rilascio di energia
gravitazionale all’interno di un campo estremamente forte (ε ∼ 10% contro lo 0,7% della
fusione nucleare); è quindi nato il modello unificato AGN [26], che prevede la presenza
di un buco nero supermassivo circondato da un disco di accrescimento e da due jets di
materia ultrarelativistica perpendicolari al piano del disco stesso.
A partire da questo modello si è supposto che le differenze osservate fra gli AGN possano
dipendere solo dall’orientazione del disco di accrescimento e dei jets rispetto alla linea
di vista.
Figura 1.7. Rappresentazione di un blazar, visto lateralmente e superiormente.
I Blazar sono particolari AGN, tipicamente Flat Spectrum Radio Quasar o BL Lac, in
cui l’emissione di alta energia si posiziona nella banda gamma, con energie che possono
raggiungere punte anche del TeV; inoltre i Blazar sono caratterizzati da variabilità con
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periodi anche di 15-30 minuti, da flares molto intensi, da emissione nella banda radio con
spettro piatto e da forte polarizzazione della radiazione emessa nella banda ottica o radio.
All’inizio della missione Fermi erano noti circa 70 Blazar: durante i primi 11 mesi di
attività nè sono stati individuati 569 [5], e si calcola che sarà possibile scoprirne fino ad
alcune migliaia, permettendo di modellizzarne con precisione le caratteristiche e lo spet-
tro, obiettivo importantissimo poichè i Blazar sono le sorgenti extragalattiche gamma più
numerose e intense, e la loro modellizzazione è essenziale per identificare un eventuale
radiazione diffusa extragalattica oltre a quella prodotta da AGN non risolti.
L’emissione gamma dei blazar proviene quasi sicuramente dai jets di materia, poichè
alle densità previste per gli AGN la materia risulta opaca per i fotoni di alta energia, as-
sorbiti tramite produzione di coppie nel processo γ+ γ → e+e−, a meno che i fotoni e le
particelle non abbiano una direzione prevalente come appunto nei jets.
Uno dei primi obiettivi di Fermi sarà chiarire i meccanismi di produzione della radiazione
gamma all’interno dei jets: infatti la radiazione può avere un’origine leptonica, con elet-
troni e positroni di alta energia che generano fotoni gamma tramite Inverse Compton su
fotoni prodotti dagli stessi leptoni tramite radiazione di sincrotrone (Sincroton Self Comp-
ton) o di origine diversa (External Compton Scattering), adronica, con protoni di energia
fino a 1020 eV che interagiscono con fotoni producendo pioni p+ γ → p+pi0 o coppie
p+γ→ p+e+e− che in seguito genereranno fotoni gamma, o come più probabile, mista,
con entrambi i processi attivi, nel qual caso Fermi dovrà individuare il contributo dei vari
processi alla radiazione emessa.
Infine la sensibilità e la rapida scansione temporale del cielo permetteranno a Fermi
di rilevare la peridicità dei Blazar e dei loro flares, e tramite l’osservazione di oggetti ad
alto redshift di studiare l’evoluzione di questi oggetti fino a periodi estremamente remoti
della vita dell’universo.
1.7 Background extragalattico e fenomeni esotici
Già la missione SAS-2 (pag 30) aveva rilevato la presenza di radiazione gamma diffusa
isotropa nello spazio, quindi non di origine galattica, con energia superiore ai 30 MeV.
La missione EGRET (pag 39) ha confermato la presenza di questa radiazione; inoltre,
sottraendo al flusso di fotoni diffusi osservato il flusso previsto dal modello per la ra-
diazione diffusa galattica, si è ottenuto un flusso residuo con spettro a potenza di indice
−2,10± 0,03 [27], anche se questo risultato è fortemente dipendente dal modello uti-
lizzato per la radiazione galattica diffusa, e quindi è possibile la presenza di un errore
sistematico indipendente dalla precisione nella misura della radiazione diffusa galattica.
La radiazione isotropica diffusa è certamente riconducibile, almeno in parte, a sorgenti
puntiformi non risolte, principalmente Blazar, il cui spettro è compatibile con lo spettro
a potenza rilevato; fino ad ora il contributo delle sorgenti non risolte variava a seconda
del modello utilizzato da un minimo del 25% fino al 100% del background extragalattico
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rilevato.
I risultati più recenti di Fermi hanno permesso di stimare il contributo di queste particolari
sorgenti come inferiore al 30% [28], e di rilevare un flusso isotropo I(> 100MeV ) =
(1.03 ± 0.17) ·10−5cm−2s−1sr−1 con un indice spettrale −2,41±0,05 [29].
La rilevazione di un eventuale background isotropico residuo potrebbe portare a im-
portanti scoperte nel campo dell’astrofisica e della cosmologia, poiché l’ipotetica radia-
zione potrebbe essere originata da remoti cluster di galassie, da galassie ad alto rate di
formazione stellare, da GRB estremamente distanti o da cascate leptoniche prodotte da
raggi cosmici di energia ultra-alta, ma anche dal decadimento di particelle massive nel-
l’universo primordiale o da fenomeni esotici, in particolare dalle particelle che si suppone
costituiscano la materia oscura.
La materia oscura, la cui esistenza è postulata in varie teorie cosmoligiche, non sem-
bra essere costituita da nessuna particella finora osservata sperimentalmente: si suppone
quindi che possa essere costituita dalle Weakly Interagent Massive Particle (WIMP) pre-
viste dalle teorie super-simmetriche, fra cui il candidato più probabile, quello di massa
minore (30 GeV - 740 TeV), è il neutralino (χ).
Se presente, il neutralino sarebbe potenzialmente rilevabile nella banda gamma tra-
mite i prodotti della sua annichilazione: righe gamma dovute ai processi χχ → γγ e
χχ → γ+Z, emissione gamma dovuta a χχ → adroni; pi0→ γγ ed Inverse Compton
da parte di elettroni o positroni prodotti alla fine di una catena di decadimenti deboli, elet-
troni e positroni che possono essere rilevati anche direttamente; la rivelazione dell’even-
tuale presenza di questi fenomeni presenta problemi estremamente complessi, correlati
alla bassa o bassissima (nel caso delle righe di annichilazione) statistica ottenibile anche
dopo anni di osservazione, che richiede una notevole precisione nell’identificazione dei
γ rispetto al background carico, una precisa modellizzazione del background γ per l’i-
dentificazione dei processi a spettro continuo o una risoluzione energetica estremamente
precisa anche a bassa statistica per l’identificazione delle righe di decadimento.
L’eventuale identificazione di questi processi, in particolare delle righe di annichi-
lazioni del χ porterebbero non solo una conferma dell’effettiva esistenza della materia
oscura, ma permetterebbero anche di confermare la validità della teoria super-simmetrica
e di porre limiti molto più stringenti di quelli attuali ai valori previsti per la massa del
neutralino; l’eventuale produzione di un χ in LHC, con conseguente identificazione del-
la massa, permetterebbe di restringere il campo di ricerca delle linee di annichilazione,
aumentando quindi la possibilità di una loro eventuale rivelazione.
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1.8 Fenomeni transienti: Gamma Ray Burst
I Gamma Ray Burst sono i fenomeni più violenti osservati nell’universo, scoperti inizial-
mente dai satelliti militari VELA negli anni 60, e la cui origine ed evoluzione sono fra le
più importanti domande dell’odierna astrofisica delle alte energie.
Un GRB emette un’energia compresa fra 1052 e oltre 1054 erg (una galassia come la Via
Lattea emette circa 1044erg · s−1), e ha una durata compresa fra alcune centinaia di ms e
alcune migliaia di secondi.
Spesso, un GRB presenta un’emissione residua detta afterglow a frequenze inferiori (fino
al radio), che può durare per ore o anche per giorni dopo l’evento; proprio grazie al-
l’osservazione degli afterglow si è potuto trovare per molti GRB una controparte ad altre
frequenze che ha permesso di ricostruire la posizione dell’evento, portando così a scopri-
re che i GRB avvengono a distanze cosmologiche dalla terra, in galassie ad alto redshift;
l’origine extragalattica dei GRB era già stata supposta durante la missione CGRO, quando
la mappatura dei GRB fatta da BATSE (2.7) aveva evidenziato una distribuzione chiara-
mente isotropa (figura a pag 37) di questi fenomeni, inconsistente quindi con un’origine
galattica.
Durante il primo anno e mezzo di attività di Fermi, il Large Area Telescope a bordo del
satellite ha rilevato 14 GRB, con un rate in accordo con quello previsto a partire dal ra-
te di GRB brillanti ad alte energie osservato da BATSE, come esposto in [30], articolo
che riassume i principali risultati ottenuti fino ad ora dal LAT nell’analisi dei GRB che
verranno esposti nel resto del capitolo.
Lo spettro di un GRB ha un picco ad energie dell’ordine del MeV, ma la sua emissione
può estendersi dalle decine di keV fino a eventi di alta energia dell’ordine delle centinaia
di GeV: per questo l’ampio spettro di operatività di Fermi, che tramite i due strumenti a
bordo si estende per 6 ordini di grandezza (Fig 1.8), permette di compiere osservazioni
molto più complete di quelle fatte fino ad ora, soprattutto ad energie superiori al GeV.
Inoltre, grazie al tempo morto estremamente ridotto del LAT, ≤ 26µsec contro i 100
ms di EGRET, sarà possibile studiare in modo approfondito l’andamento temporale del-
l’emissione ad alta energia dei GRB, mentre grazie all’ottima risoluzione angolare si potrà
ricostruire la posizione in modo molto più preciso, anche senza la presenza di afterglow
perduranti a lunghezza d’onda diversa dal gamma.
In base alla durata, i GRB vengono divisi in due categorie, brevi (τ < 2sec ) e lunghi
(τ > 2sec ), che sembrano sostanzialmente distinte per caratteristiche e probabilmente
anche per origine: i GRB brevi presentano tipicamente uno spettro di emissione più ripido
di quelli lunghi e si verificano tipicamente in zone dell’universo a bassa metallicità e basso
rate di formazione stellare, con z dell’ordine di 0,1 - 1,1; si ritiene che possano avere
origine dalla collisione e fusione di oggetti massicci.
I GRB lunghi avvengono in zone più distanti ( si concentrano a z ∼ 2,8), ad alta
metallicità e alto rate di formazione stellare, e si ipotizza che possano essere eventi di tipo
Supernova in cui sono coinvolte stelle estremamente massicce.
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Figura 1.8. Esempio dello spettro di un GRB con evidenziate bande di sensibilità
dei due strumenti di Fermi
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L’emissione gamma di un GRB è caratterizzata da due componenti distinte: una com-
ponente rapida a basse energie (keV), che presenta uno o due picchi maggiori, seguiti da
altri minori successivi, che si esaurisce prima della seconda componente, di energie più
alte e che perdura più a lungo, e che a sua volta presenta una componente rapida a energie
> 100 MeV e una più lenta che può superare il GeV che può apparire anche un’ora dopo
l’evento iniziale.
Durante i primi 17 mesi di attività [30] il LAT ha rilevato chiaramente un ritardo nel-
l’emissione ad alte energie in tutti i GRB brillanti osservati, mentre la presenza di due
distinte componenti nell’emissione è stata osservata con certezza > 5σ per i 3 GRB più
brillanti, mentre per gli altri il basso numero di fotoni ha impedito di rivelare con certezza
questa separazione.
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La spiegazione attualmente più accettata per le diverse componenti si può trovare nel
modello detto cosmic fireball [31], che prevede a seguito dell’evento esplosivo scatenante
e indipendentemente dalla sua natura (tuttora non chiara) la generazione di una gigantesca
onda di shock di materia ultra-relativistica, potenzialmente accompagnata da una seconda
onda di shock ridiretta verso il nucleo, e che è responsabile dell’emissione di alta energia,
mentre l’emissione rapida è direttamente proveniente dal nucleo dell’evento.
I meccanismi di emissione ad alte energie non sono ancora chiari, anche se le prime
osservazioni di LAT hanno già portato alcuni risultati, il più interessante dei quali sembra
essere la compatibilità dello spettro dei vari intervalli temporali dell’emissione (vedi fig
1.11) con singoli andamenti a potenza, spesso con lo stesso indice, il che porterebbe a
supporre la forte predominanza di un singolo meccanismo su tutti gli altri [32], [30].
Figura 1.9. Evoluzione temporale del GRB 080825C: in alto segnale nei due cri-
stalli NaI più sollecitati del GBM, dopo sottrazione del background; al centro segnale
nei due cristalli BGO del GBM dopo la sottrazione del background; in basso energia
dei fotoni rilevati dal LAT, E > 100MeV . Si nota l’inizio ritardato del segnale nel
LAT rispetto all’inizio del GRB.[33]
I possibili meccanismi di produzione della componente di alta energia, che si suppone
venga prodotta nell’onda di shock anche per il suo apparire ritardato rispetto all’inizio
dell’evento, sono: per la componente rapida processi leptonici come l’inverse compton o
adronici come la radiazione di sincrotrone o la produzione di coppie da parte di protoni,
o il decadimento di pi0;
per la componente lenta di alte energie il Syncrotron Self Compton (l’emissione da SSC
non è stata però osservata in GRB 080916C, l’evento più brillante ed energetico finora
rilevato), l’ External Compton Scattering delle particelle dello shock su fotoni prodotti
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Figura 1.10. Evoluzione temporale del GRB 080916C: in alto segnale nei due cri-
stalli NaI più sollecitati del GBM, dopo sottrazione del background; sotto segnale nei
due cristalli BGO del GBM dopo la sottrazione del background; begli ultimi tre ri-
quadri numero di fotoni rilevati dal LAT in tutto lo spettro, per E > 100MeV e per
E > 1GeV . Come nella figura precedente si nota l’inizio ritardato del segnale nel
LAT rispetto all’inizio del GRB [32].
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Figura 1.11. Spettro energetico nelle varie suddivisioni temporali del GRB 080825C (in
alto) e del GRB 080916C (in basso).
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da brillamenti X prodotti nel nucleo dell’evento successivamente al brillamento iniziale
( questi flares X sono stati rilevati più volte dal satellite Swift), il pair echo in cui fotoni
di energia dell’ordine del TeV interagiscono con la radiazione infrarossa o microonde
cosmica producendo coppie e+e− che in seguito producono fotoni di energia superiore al
GeV, o infine la produzione di fotoni gamma in processi innescati da adroni di altissima
energia, prodotti nello shock o direttamente nel nucleo.
Il fattore Γ di Lorentz della materia nello shock prodotto dal GRB può essere valu-
tato cercando un cut-off ad alte energie dovuto all’interazione con i fotoni stessi presenti
nell’onda (γγ → e+e−), cut-off ben distinguibile da quello dovuto all’interazione con la
radiazione ultravioletta cosmica: infatti il movimento a velocità relativistiche porta alla
comparsa, nella profondità ottica, di un fattore Γ2(1−β ), dove β è l’indice dei fotoni di
alta energia (tipicamente compreso fra -2 e -3); a partire da questa relazione si può, os-
servando l’andamento ad alte energie, calcolare il valore minimo possibile di Γ, che ha
dato valori estremamente elevati, da ∼ 100 fino al quasi 900 del GRB 080916C (un GRB
lungo)[34] e al > 1200 del GRB 090510 (un GRB breve)[35], [30].
Infine, l’osservazione dei GRB può servire a verificare alcune teorie sviluppate nel-
l’ambito della gravità quantistica , che prevedono una variazione della velocità della luce
in funzione dell’energia dei fotoni, con i fotoni più energetici che viaggiano a velocità
inferiori; in approssimazione lineare l’intervallo temporale fra fotoni di diversa energia
è direttamente proporzionale a ∆E ·Distanza/MQG c3, a cui è necessario aggiungere una
correzione che tenga conto del red-shift: la grande distanza e l’ampio spettro energetico
di questi fenomeni possono permettere di osservare un eventuale sfasamento temporale
dei fotoni di varie energie; utilizzando l’intervallo temporale compreso fra l’inizio dell’e-
missione a bassa energia del GRB e l’arrivo del primo fotone di alta energia, si può porre
un limite inferiore alla MQG: il massimo valore finora ottenuto è stato per il GRB 090510,
MQG/MPlank > 3,42 (MPlank = 1,22 ·1019 GeV), misurando il tempo a partire dall’inizio
dell’emissione principale inferiore al MeV, mentre utilizzando un’ipotesi più conserva-
tiva sull’inizio dell’emissione si ha MQG/MPlank > 1.19; questa è la prima volta che si
ottiene un rapporto maggiore di 1 (il limite precedente, ottenuto per il GRB 080916C, era
di 0,1): poiché MQG <∼ MPlank questo risultato apre la strada a una confutazione della
dipendenza lineare fra energia del fotone e variazione della sua velocità [35], [36].
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Capitolo 2
Rivelazione dei raggi gamma
L’astronomia gamma si è sviluppata solo in tempi piuttosto recenti, grazie al progredire
della tecnologia che ha permesso di superare le principali difficoltà connesse alla rivela-
zione dei fotoni di alta energia.
Infatti, per energie inferiori alle molte centinaia di GeV, l’atmosfera risulta opaca alla
radiazione (Fig. 2.1, rendendo necessario l’utilizzo di strumenti installati su palloni at-
mosferici o satelliti; inoltre, per energie superiori ai 20 MeV, il principale meccanismo di
interazione radiazione-materia risulta essere la conversione in coppie e+e−, che richiede
particolari tecniche di rivelazione sviluppate inizialmente per la fisica delle particelle ele-
mentari.
Figura 2.1. Penetrazione della radiazione nell’atmosfera in funzione dell’ener-
gia dei fotoni incidenti.
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2.1 Telescopi terrestri
Interagendo con l’atmosfera i raggi gamma generano uno sciame elettromagnetico che
per energie superiori al centinaio di GeV può essere efficacemente rivelato tramite l’os-
servazione della radiazione Cherenkov emessa dalle particelle dello sciame (Air Cˇeren-
kov Telescope, ACT), utilizzando uno o più (metodo stereoscopico) telescopi sensibili al
blu-ultravioletto ; per energie superiori al TeV lo sciame può essere direttamente rivelato
a terra tramite opportuni strumenti, di notevole estensione superficiale, che rivelano le
particelle dello sciame (ad esempio l’osservatorio AUGER, che si estende su circa 3000
Km2)Entrambi gli strumenti presentano il vantaggio di un’area efficace molto alta (del-
l’ordine di 104 m2), in quanto il materiale interagente non fa parte dello strumento ma è la
stessa atmosfera terrestre, tuttavia entrambi hanno un campo di vista estremamente limi-
tato; inoltre gli ACT presentano un duty cicle estremamente ridotto ( ∼ 10 %) in quanto
possono essere utilizzati solo in notti senza luna, le uniche per cui risulti ben visibile la
radiazione Cˇerenkov; vengono quindi operati principalmente in Pointing Mode, ovvero
osservando in maniera continua una singola sorgente fino a quando rimane nel campo di
vista.
Infine, l’identificazione dei fotoni rispetto al background di particelle cariche, realizzabile
su satellite tramite uno scudo di scintillatori, negli ACT può essere fatta esclusivamente
utilizzando il diverso sviluppo degli sciami elettromagnetici rispetto a quelli adronici a
causa dell’impossibilità di utilizzare uno scudo di anti-coincidenza.
Missioni spaziali
Nella rivelazione dei raggi gamma, non è possibile utilizzare collimatori passivi come nel
caso per esempio dei raggi X: l’angolo di accettanza è definito dalla geometria della stessa
componente sensibile dello strumento; per acquisire informazioni sulla provenienza dei
fotoni rivelati è necessario munire lo strumento di un tracciatore di coppie, ad esempio
una camera a scintillazione, per ricostruire la direzione del fotone convertito a partire dal-
le particelle secondarie da esso prodotte.
Tipicamente i rivelatori spaziali gamma finora utilizzati erano dotati anche di un rivelatore
Cˇerenkov o di una coppia di scintillatori in coincidenza Time Of Flight per distinguere le
particelle provenienti dal basso o dall’alto, di un calorimetro, con lunghezza di radiazione
molto superiore a quella del tracciatore, per ricostruire l’energia del fotone convertito, e
del necessario scudo di anti-coincidenza per particelle cariche.
Nella rimanente parte del capitolo verranno descritte alcune delle principali missioni
spaziali finora effettuate per lo studio di sorgenti gamma.
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2.2 OSO-3
Il Terzo Orbiting Solar Observatory, OSO-3 [37], venne lanciato l’8 Marzo 1967, su di
un’orbita quasi circolare a 550 km di altitudine e 33◦ di inclinazione rispetto al piano
equatoriale; il satellite ruotava su se stesso in ∼ 1.7 secondi; come tutti i satelliti della
serie OSO, il suo principale obiettivo era lo studio del sole, che veniva mantenuto entro
pochi gradi dal piano radiale del satellite, su cui era montato il rivelatore di raggi X.
Dal 27 Giugno 1968 il satellite fu in grado di inviare solo dati in tempo reale a causa della
rottura del registratore di bordo, rendendo inutilizzabile il rivelatore di raggi gamma; il
satellite cessa le trasmissioni il 10 Novembre 1969.
A bordo del satellite si trovava il rivelatore per raggi X UCSD, composto da uno scin-
tillatore NaI(Tl) racchiuso in uno scintillatore CsI(Tl) che serviva come scudo di anti-
coincidenza, e un telescopio gamma realizzato dal MIT (Fig 2.2), composto da contatori
plastici alternati a CsI , un contatore direzionale Cˇerenkov in lucite , un calorimetro com-
posto da scintillatori NaI e Tungsteno , il tutto racchiuso in uno scintillatore plastico. Era
sensibile a raggi gamma con energia superiore a 50 MeV.
Figura 2.2. Diagramma del rivelatore di fotoni di alta energia a bordo del satellite Oso-3
Un segnale veniva identificato come proveniente dalla conversione di un fotone pro-
veniente dal fronte dello strumento se si aveva un segnale nel convertitore CsI/plastico
(S), nel contatore direzionale (C), nel calorimetro (T), e nessun segnale nello scintillatore
di anti-coincidenza frontale (A) e laterale (L). L’angolo di accettanza dello strumento era
di ∼ 25◦ e l’area efficace per fotoni incidenti normalmente di energia 100 MeV 2,5cm2;
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nei 16 mesi di operatività vennero registrati 621 eventi [38], che mostravano chiaramen-
te l’anisotropia della radiazione celeste gamma, concentrata lungo il piano galattico e in
particolare nella regione centrale della galassia.
2.3 SAS-2
Lanciato il 15 Novembre 1972, il Second Small Astronomy Satellite [39] era progettato
per la rivelazione di raggi gamma di energia compresa fra i 20 MeV e il GeV, e la sua
missione avrebbe dovuto in circa un anno compiere una completa scansione del cielo,
con particolare attenzione al piano galattico;
posto su di un’orbita inclinata di 2◦ rispetto all’equatore, per ridurre il flusso di particelle
cariche di background, con apogeo a 610 km e perigeo a 440 km, con periodo orbitale
di 95 minuti, SAS-2 cessa di funzionare l’8 Giungo 1973 per un guasto al sistema di
alimentazione a basso voltaggio.
L’unico strumento di bordo era costituito (Fig. 2.3) da una camera a scintillazione a 32
piani, intervallati da sottili lastre di tungsteno per favorire la conversione dei fotoni e
permettere una valutazione dell’energia delle particelle così generate attraverso scattering
coulombiano, meccanismo che permetteva la valutazione di energie inferiori ai 200 MeV.
Al di sotto della camera a scintillazione erano installati una serie di scintillatori plastici e
un contatore Cˇerenkov direzionale, e il tutto era racchiuso in una cupola di scintillatore
plastico.
Lo strumento aveva un’area efficace di 120 cm2 per energie attorno a 300 MeV, e per
fotoni incidenti normalmente una risoluzione angolare di 5◦ a 20 MeV e di 1.5◦ a 100
MeV.
SAS-2 permise di individuare alcune sorgenti di raggi gamma di alta energia come le
pulsar Vela e Crab, e una chiara componente gamma diffusa nella galassia [40].
2.4 COS-B
Lanciato il 9 Agosto 1975, il Cosmic ray Satellite (B) [41] è stata la prima missione ESA
dedicata allo studio di raggi gamma, nello specifico quelli di energia compresa fra 50
MeV e 5 GeV.
Orbitava su di un’orbita eccentrica di circa 100.000 km, inclinata di quasi 90◦ rispetto
all’equatore terrestre, per ridurre al minimo il passaggio nella cintura di radiazione terre-
stre: questa scelta ha però comportato l’impossibilità di osservare alcune regioni del cielo,
in particolare quella contenente le nubi di Magellano (in totale COS-B ha osservato circa
il 55 % del cielo).
Durante le 25 ore di utilizzabilità sulle 37 totali di orbita operava in pointing mode, con
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Figura 2.3. A sinistra: foto del rivelatore a bordo del satellite SAS-2; a destra:
schema del rivelatore
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puntamenti di durata compresa fra le 4 settimane dei primi periodi della missione fino ai
3 mesi delle ultime osservazioni.
Figura 2.4. Diagramma del rivelatore a bordo del satellite COS-B
COS-B aveva a bordo un singolo esperimento, un telescopio per raggi gamma costi-
tuito da una camera a scintillazione a fili con nucleo magnetico, triggerata da tre contatori
e schermata da uno scintillatore; i piani della camera a scintillazione erano costituiti da
due piani di 192 fili separati da 1.25 mm, che permettevano la ricostruzione sia della coor-
dinata X sia della Y, intervallati da lastre di Tungsteno per aumentare la conversione dei
fotoni; il sistema aveva una lunghezza di radiazione di 0.4 X0, a cui si aggiungevano 4
lastre di Molibdeno poste sotto di esso per altre 0.5 X0.
Per ovviare alla perdità di efficienza dovuta al deterioramento del gas, la camera era prov-
vista di un sistema di ricambio che veniva inizialmente utilizzato dopo un periodo di 6
settimane, che però potè essere portato fino a 36 settimane fino all’ultimo ricambio nel
Novembre 1981; la camera a scintillazione era ancora funzionante al momento dello spe-
gnimento del satellite nell’Aprile 1982.
Sotto il sistema della camera a scintillazione era posto un calorimetro CsI da 4,7 lun-
ghezze di radiazione e uno scintillatore che rilevava le particelle uscenti dal calorimetro
(tipicamente presenti per fotoni di E > 300 MeV).(Fig. 2.4)
Lo strumento aveva un’area efficace che raggiungeva un massimo di 50 cm2 a 400 MeV,
e una risoluzione energetica di circa il 40% della FWHM a 150 MeV e una risoluzione
angolare di ∼ 3.5◦ a 100 MeV e 1◦ sopra 300 MeV. La sensibilità calava fortemente con
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l’angolo di incidenza, arrivando a 0 per fotoni inclinati di circa 30◦
Lo strumento era inoltre dotato di un contatore proporzionale sensibile a raggi X di ener-
gia 2-12 keV, pensato per sincronizzare il telescopio su possibili sorgenti X variabili come
le pulsar, ma utilizzato anche per rilevazione di sorgenti X.
Figura 2.5. Andamento in funzione dell’energia dell’area efficace, della risoluzione an-
golare e della risoluzione energetica dello strumento a bordo di COS-B
Il principale risultato ottenuto da COS-B è il catalogo 2CG, contenente 25 sorgenti
gamma e una completa mappatura del disco galattico,basata su circa 200.000 eventi otte-
nuti nei primi 3 anni della missione.
COS-B ha inoltre osservato una variabilità della pulsar Crab e probabilmente anche della
pulsar Vela, almeno ad alte energie, mentre l’osservazione della pulsar X-variabile Cy-
gnus X-3, protrattasi per circa il 10 % della durata della missione, non ha portato alla
rilevazione di una corrispondente variabilità nel gamma [42], [43].
La missione COS-B termina il 25 Aprile 1982 a causa del completo esaurimento del pro-
pellente necessario a ridirezionare il satellite, che aveva quindi operato per 6 anni e 8 mesi
rispetto a un’operatività inizialmente prevista di 2 anni.
2.5 CGRO
Lanciato dallo shuttle Atlantis il 5 Aprile 1991 e fatto rientrare nell’atmosfera il 4 Giu-
gno 2000, il Compton Gamma Ray Observatory è stata una missione di grande successo
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nell’osservazione della radiazione ad alta energia, grazie ai quattro differenti strumenti di
cui era dotato e che coprivano un range energetico che andava dai 30 keV ai 30 GeV, con
sensibilità estremamente superiori rispetto alle precedenti missioni.
Gli strumenti a bordo di CGRO erano:
• Oriented Scintillation Spectrometer Experiment (OSSE), composto da 4 scintilla-
tori NaI puntabili indipendentemente, sensibile a radiazione compresa fra i 60 keV
e i 10 MeV, con un’area efficace di 2000 cm2 a 200 keV e 55 a 5 MeV, risoluzione
angolare 10 arco-minuti;
• Imaging Compton Telescope (COMPTEL), rilevava fotoni che effettuavano un in-
terazione compton in un piano di scintillatori liquidi per poi essere assorbiti da un
piano successivo di scintillatori NaI, permettendo così di ricostruire la direzione di
arrivo; era sensibile a fotoni di energia compresa fra 1 e 30 MeV la sua arra efficace
era di 25 cm cm2 a 1.27 MeV e di 29.4 a 4.43 MeV, risoluzione 0.5 - 1◦;
• Burst And Transient Source Experiment (BATSE), composto da 8 scintillatori NaI
ed utilizzato per rilevare fenomeni transienti come i Gamma Ray Burst (1.8, con
sensibilità a fotoni di energia 15 keV-1,9 MeV; la sua area efficace era di ∼ 1000
cm2 a 30 keV, 1800 a 100 keV e 550 a 550 keV, sensibilità 3◦
• Energetic Gamma Ray Experiment Telescope (EGRET), sensibile a fotoni di ener-
gia compresa fra 30 MeV e 30 GeV, ha rappresentato fino al lancio di Fermi il
rivelatore di fotoni di più alta energia mai lanciato, i suoi risultati e le problema-
tiche rimaste irrisolte sono uno dei punti di partenza della missione Fermi; area
efficace 1200 cm2 a 1 GeV e 1400 a 3 GeV, risoluzione angolare 5-10 arco-minuti.
La rimanente parte del capitolo verrà utilizzata per una descrizione più approfondita
degli strumenti BATSE ed EGRET, in quanto le loro funzioni a bordo di CGRO e il loro
range energetico sono simili a quelli dei due strumenti a bordo di Fermi, il GLAST Burst
Monitor (3.1) e il Large Area Telescope (3.2).
2.6 BATSE
Il Burst And Transient Source Experiment (BATSE) era composto da 8 rivelatori non
collimati posti agli angoli di CGRO, configurazione che permetteva di massimizzare il
campo di vista del rivelatore; ogni modulo del rivelatore era composto da due componenti:
• un Large Area Detector (LAD), grosso cristallo di NaI ( 20 pollici di diametro e 1.5
pollici di spessore) puntato in direzione opposta al centro del satellite, collegato a
tre fotomoltiplicatori e schermato da un cristallo più piccolo in anti-coincidenza e
sul retro da una lastra di piombo e stagno, ottimizzato per la risposta direzionale,
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Figura 2.6. In alto: foto del satellite CGRO al momento della messa in orbita dallo shuttle
Atlantis: In basso: schema del satellite CGRO con indicati i principali strumenti.
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• uno Specrtoscopy Detector (SD), un cristallo più piccolo (5 pollici di diametro ma
ben 3 di spessore), collegato a un singolo fotomoltiplicatore, utilizzato per misure
spettroscopiche a più ampio spettro energetico.
I rivelatori combinati erano in grado di coprire un range energetico dai 15 keV alle
decine di MeV.
Ulteriori caratteristiche di BATSE sono riassunte nella tabella a pagina 44
Figura 2.7. Schema di uno degli otto moduli costituenti BATSE.
Scopo di BATSE era rilevare i burst di raggi gamma; il riconoscimento di un burst,
da parte della strumentazione di bordo, avveniva quando almeno due degli otto rivelatori
segnalavano un aumento statisticamente significativo del conteggio di fotoni su tre scale
temporali prestabilite: 64 ms, 256 ms, 1024 ms.
Inoltre, per prevenire errori causati da particelle cariche, il rivelatore con il maggiore in-
cremento nel conteggio di fotoni doveva avere un incremento del rate di particelle cariche
inferiore a una specifica frazione nell’incremento di fotoni.
Durante i nove anni di attività, BATSE ha raccolto 8021 triggers, di cui 2704 identificati
con GRB, 185 con gamma repeaters , 1192 con brillamenti solari (1.2), 1717 con eventi
nella magnetosfera e 2003 con sorgenti transienti.
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Figura 2.8. Mappa dei fenomeni transienti rilevati da BATSE
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2.7 EGRET
L’Energetic Gamma Ray Experiment Telescope ha rappresentato un sensibile passo avanti
nell’osservazione dei fotoni di alta energia, con un aumento di circa un ordine di grandez-
za sia nella sensibilità sia nella risoluzione energetica ed angolare [27].
Le componenti principali del telescopio (2.9) erano:
• una camera a scintillazione superiore, composta da 28 piani di scintillazione inter-
vallati da 27 piatti in tantalio da 0.02 χ0 per favorire la conversione dei fotoni in cop-
pie e+e− e che forniva gran parte delle informazioni sulla direzione di provenienza
dei fotoni;
• due piani di 4x4 scintillatori plastici posti uno sotto la camera di scintillazione su-
periore e uno sotto quella inferiore, messi in coincidenza per la misura del tempo
di volo, che fornivano il trigger alle camere a scintillazione quando veniva rilevata
almeno una particella diretta verso il basso dello strumento;
• una camera di scintillazione inferiore composta da 8 piani e che serviva a fornire
informazioni sulla suddivisione di energia fra elettrone e positrone, rilevare l’angolo
di separazione fra le particelle per eventi di alta energia e determinare la posizione
di entrata nel calorimetro;
• un calorimetro (Total Absorbtion Shower Counter), composto da 36 cristalli NaI
letti da 16 foto-tubi, per un totale di 7,7 lunghezze di radiazione, che misurava
l’energia dello sciame elettronico prodotto dalle particelle entranti;
• un sistema di anti-coincidenza costituito da una singola cupola di scintillatore pla-
stico letto da 24 fotomoltiplicatori posti sul fondo; il sistema era posto in anti-
coincidenza con gli altri rivelatori e con il trigger delle camere a scintillazione,
permettendo di respingere quasi tutto il fondo di particelle cariche ma anche, a
causa dall’alto rapporto fondo/fotoni, numerosi fotoni che interagivano contempo-
raneamente al passaggio di una particella carica attraverso un punto qualsiasi della
cupola.
Per ovviare alla riduzione delle prestazioni della camere a scintillazione dovuta all’usura
del gas, EGRET era dotato d un meccanismo di ricambio del gas e di scorte per quattro
ricambi completi, tutti utilizzati durante la missione: nonostante questo accorgimento
dopo il 1995 EGRET è stato utilizzato solo intermittentemente.
La risoluzione energetica di EGRET era di circa il 20-25 % FWHM, la risoluzione
angolare (Point Spread Function) era dipendente dall’energia dei fotoni incidenti, con
il 67 % dei fotoni incidenti da una sorgente puntiforme contenuti in un angolo θ =
5,85◦( E1MeV )
−0,534, mentre la sensibilità a sorgenti puntiformi fuori dal piano galattico
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Figura 2.9. Schema del rivelatore di raggi gamma EGRET, con evidenziate le
principali componenti
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Figura 2.10. In alto: Il cielo gamma visto da EGRET; In basso: mappa delle sorgenti
gamma identificate da EGRET durante la sua missione
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era , a 3σ , ∼ 610−8cm−2s−1. Ulteriori caratteristiche dello strumento sono riassunte
nella tabella a pagina 51
Durante la sua attività EGRET ha compiuto una completa scansione del cielo (2.10),
identificando durante tutta la missione 271 sorgenti distinguibili dal fondo galattico (5σ )
o extra-galattico (4σ ) , tutte raccolte nel Terzo EGRET catalogue (3EG).
Qui sotto è riportato l’elenco delle sorgenti gamma identificate da EGRET:
• 94 sorgenti sono state associate con ragionevole probabilità a delle blazar (Active
Galactic Nuclei nella figura 2.10), una classe di emettitori gamma identificata da
EGRET per la prima volta;
• 5 sorgenti sono pulsar;
• la Grande Nube di Magellano è stata identificata come una sorgente estesa di rag-
gi gamma, in quanto lo strumento non aveva sufficiente risoluzione angolare per
risolverne le singole sorgenti;
• un brillamento solare è stato sufficientemente intenso da essere identificato come
una sorgente
• 170 sorgenti non sono state identificate con nessun oggetto astrofisico conosciu-
to; si suppone che solo una piccola parte di queste sorgenti derivi da errori dello
strumento, mentre tutte le altre siano sorgenti troppo deboli per essere identificate
con certezza dall’apparato: uno dei primi compiti di Fermi sarà quindi identificare
queste sorgenti ad ora sconosciute.
Altri importanti risultati ottenuti da EGRET sono l’osservazione di un Gamma Ray
Burst con fotoni di energia anche superiore al GeV, la correlazione dell’aumento dell’età
delle pulsar con l’aumento della frazione di energia elettromagnetica emessa in radiazione
gamma, l’identificazione dell’origine galattica dei raggi cosmici e una prima osservazione
della radiazione di background extragalattica (capitolo 1).
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Capitolo 3
L’osservatorio per raggi gamma Fermi
Lanciato l’11 Giugno 2008, Fermi orbita a 565 km di altezza, con un’inclinazione di 25.6◦
e un periodo di 96 minuti, ed è in grado, grazie al suo ampio campo di vista, di compiere
una scansione completa del cielo ogni due orbite.
A bordo di Fermi sono presenti due strumenti, il GLAST Burst Monitor (GBM) e il Large
Area Telescope, molto simili nelle funzioni ai due strumenti BATSE e EGRET a bordo
dell’osservatorio CGRO precedentemente descritto; questo capitolo descriverà le proprie-
tà e le strutture di questi due strumenti, che rendono Fermi un osservatorio in grado di
monitorare una banda di energia estremamente ampia e in gran parte inosservata, mo-
nitorando i fenomeni transienti nello spazio e nello stesso tempo ricercando e studiando
sorgenti gamma con una precisione mai raggiunta finora.
3.1 GLAST Burst Monitor
Il GLAST Burst Monitor ha come scopo principale l’osservazione del cielo gamma a
basse energie, allo scopo di identificare fenomeni transienti come i Gamma Ray Burst. A
questo scopo GBM è disegnato in modo da avere un campo di vista di oltre 9 srad, di cui
circa metà sempre occlusi dalla Terra, senza però occupare il campo di vista del LAT.
GBM è composto da 12 Low Energy Detectors (LED), suddivisi in 4 moduli da 3 rivelatori
l’uno, disposti ai lati del satellite, e da due High Energy Detectors (HED), disposti su due
opposti lati del satellite (vedi fig 3.1);
ogni LED è composto da un singolo scintillatore NaI (Tl) di 5 pollici di diametro (12,7
cm) e 0,5 pollici di spessore, direttamente accoppiato a un singolo fotomoltiplicatore da
5 pollici, sensibile a energie comprese fa alcuni keV e il MeV; la scelta del materiale è
caduta sul NaI poichè presenta una buona risoluzione spettrale unita ad una buona effi-
cienza;
i LED provvedono al trigger per eventi transienti, e consentono la sua localizzazione tra-
mite il confronto fra i rate di eventi nei vari cristalli; un evento fa scattare il segnale di
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trigger quando almeno due dei rivelatori superano di un fattore prestabilito, misurato in
deviazioni standard, il background misurato in un intervallo temporale (tipicamente 1024
secondi) ed energetico prestabilito.
I due HED sono composti da un cristallo di BGO (Bismuto Germanato) di 5 pollici di
diametro per 5 pollici di spessore, letti ognuno da due fotomoltiplicatori posti ai due lati
del cilindro, per assicurare una lettura omogenea del cristallo e una buona ridondanza in
caso di guasti; il materiale scelto permette agli HED di coprire un range energetico che va
da 150 keV fino potenzialmente a 40 MeV, permettendo un buon overlap sia con i LED
sia con il LAT.
Figura 3.1. Disposizione di 3 rivelatori NaI e un rivelatore BGO del GBM a bordo di
Fermi; nell’immagine è possibile vedere un’altra terna di cristalli NaI.
Rispetto a BATSE, il GBM presenta un’area efficace decisamente inferiore, un range
energetico maggiore e una paragonabile precisione angolare ed energetica; la differenza
principale è data dalla possibilità di determinare la direzione di un evento transiente diret-
tamente a bordo, permettendo quindi anche di riorientare molto velocemente il satellite
per permettere l’osservazione dell’evento tramite il LAT in un intervallo di energia supe-
riore.
Le principali caratteristiche dello strumento, insieme a un confronto con le caratteristiche
di BATSE, sono esposte nella tabella 3.1
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Parametro GBM BATSE
Massa Totale 115 kg 850 kg
Soglia di Trigger 0,61 ph · cm−2 · s ∼ 0,61 ph · cm−2 · s
Area 126 cm2 (LED) 2025 cm2 (LAD)
126 cm2 (HED) 126 cm2 (SD)
Range Energetico 8 keV - 1 MeV (LED) 10 keV - 1,8 MeV (LAT)
150 keV - 40 MeV (HEV) 30 keV - 10 MeV (SD)
Risoluzione Energetica 12% FWHM a 511 keV 20% FWHM at 511 keV
Risoluzione Temporale 2 µs 10 µs
Localizzazione a bordo dei
GRB
< 15◦(σ) entro 1,8 sec , < 8◦




3◦(σ) entro 1 sec 10◦(σ) entro 5 sec
Campo di Vista (FOV) 9,5 srad 4pi srad
Tempo Morto < 2µs/count ∼ 2µs/count
Tabella 3.1. Confronto fra le principali caratteristiche di BATSE e GBM (aggior-
nate al 21 Aprile 2009), [44].
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3.2 Large Area Telescope
Il Large Area Telescope (LAT) è il principale strumento a bordo di Fermi, progettato
per studiare fotoni di energia compresa fra 20 MeV e oltre 300 GeV, colmando il gap
energetico che fino ad ora separava le osservazioni fatte da satellite da quelle fatte con
strumenti a terra.
LAT [4] (fig 3.4, 3.3) è un telescopio che sfrutta la conversione dei fotoni in coppie
e+e− (Fig 3.2).
Il LAT è una struttura modulare costituita da una matrice di 4x4 torri identiche, ognuna
formatada un tracciatore (TKR) a micro-strisce di silicio e fogli di Tungsteno, per favorire
la conversione dei fotoni, da un calorimetro elettro-magnetico (CAL) a cristalli di Ioduro
di cesio (CsI) per la misura dell’energia delle particelle secondarie, e da un sistema di
controllo e acquisizione dati (TEM, Tower Electronic Module); le torri sono inserite in
una griglia di alluminio che forma la struttura portante del LAT e permette la rapida dis-
sipazione del calore prodotto dai vari moduli.
Il LAT è racchiuso da uno schermo di anti-coincidenza (ACD) composto da lastre di scin-
tillatore plastico , per l’identificazione del segnale di fondo dovuto alle particelle cariche,
che supera di 4 ordini (Fig. 3.5) di grandezza il segnale dei fotoni gamma; il tutto è rac-
chiuso da uno scudo che protegge lo strumento dagli sbalzi termici e dai micro-meteoriti.
Alla base dello strumento è alloggiata l’elettronica di acquisizione dati e trigger (DAQ),
che elabora i segnali nei singoli moduli, genera i segnali di trigger e raccoglie i segnali
nelle varie torri.
Il LAT è stato progettato per avere una grande area efficace, a un’elevata sensibili-
tà nonché un’alta risoluzione angolare ed energetica per osservare sorgenti anche molto
deboli; inoltre, per l’osservazione dei fenomeni transienti, il LAT unisce un ampio cam-
po di vista a un’ottima risoluzione temporale e a un bassissimo tempo morto, caratte-
ristica questa che è stata resa possibile dall’utilizzo di rivelatori al silicio al posto della
camera a scintillazione utilizzata in EGRET; in aggiunta, l’assenza di componenti con-
sumabili riduce drasticamente il problema dell’usura dello strumento e del conseguente
deterioramento delle prestazioni.
Il LAT è stato costruito secondo criteri di modularità, per rendere più rapido e con-
trollabile il processo di costruzione, di segmentazione, per ottenere performance superiori
rispetto a uno strumento monolitico, in particolare per l’ACD, dove la suddivisione dello
strumento in lastre permette di ridurre fortemente i veti indesiderati e gli autoveti ad alte
energie causati da back-splash, e di ridondanza, che permette allo strumento di ridurre
l’impatto causato dal malfunzionamento di una delle componenti.
Tutti i rivelatori del LAT (TKR,CAL,ACD) sono stati progettati facendo largo uso
di simulazioni Montecarlo per ottimizzarne il comportamento; tutti i moduli sono stati
sottoposti a test ambientali per verificarne il funzionamento nello spazio (test termici e
in condizioni di vuoto) e per controllare la sopportazione agli stimoli causati dal lancio,
sono stati inoltre effettuati test per verificare l’effettiva dissipazione del calore prodotto
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Figura 3.2. Principio di funzionamento del LAT.
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Figura 3.3. Il LAT con indicate le varie componenti e la sua posizione sul satellite Fermi.
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Figura 3.4. Il LAT con indicate in dettaglio le caratteristiche di una torre del tracciator e
la sua posizione sul satellite Fermi.
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Figura 3.5. Spettro dei raggi cosmici primari. Per i protoni di energia inferiore a 15 GeV
è mostrato l’effetto della modulazione dovuta al variare dell’attività solare.
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dagli strumenti, test sulla suscettività e conduttività elettromagnetica e test di sensibilità
alle interferenze elettromagnetiche.
La risposta dei rivelatori e la fedeltà della simulazione Montecarlo è stata controllata
sottoponendo a test su fascio di particelle e su pallone (il test su pallone sottopone lo
strumento a un flusso di particelle cariche originate dai raggi cosmici) moduli di volo di
design identico a quelli installati sul LAT.
Prima di passare alla descrizione approfondita dei vari componenti, presentiamo le
principali caratteristiche dello strumento, confrontate con quelle di EGRET (tabella3.2);
alcune delle caratteristiche di LAT sono dipendenti dall’efficienza degli algoritmi di anali-
si e ricostruzione dati, e quindi soggette a cambiamenti durante la missione: vengono qui
presentati alcune funzioni di risposta dello strumento(Instrumental Response Function,
IRF), ottenute utilizzando dettagliate simulazioni Montecarlo ottimizzate utilizzando i
dati raccolti dallo strumento; le IRF qui utilizzate sono basate sulla più recente versione
del sistema di analisi dati, deniminato Pass6 v3, e sono state rilasciate a Luglio 20091;
nei grafici mostrati le caratteristiche del LAT sono suddivise nelle sezioni front (maggiore
risoluzione angolare ed energetica a spese dell’efficienza) e back (maggiore lunghezza di
radiazione e quindi efficienza) del tracciatore (vedi 3.2.1 e figura 3.4); la risposta dello
strumento dipende anche dal taglio utilizzato per separare gli eventi gamma dal back-
ground, che può variare in funzione della necessità di avere una maggiore area efficace
o una migliore reiezione delle particelle cariche; nei grafici presentati è stato utilizzato il
taglio cosiddetto ’Diffuse’, che presenta una reizione del fondo sufficiente ad effettuare
analisi di sorgenti anche deboli.
1http://www-glast.slac.stanford.edu/software/IS/glast_lat_performance.htm
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Parametro LAT EGRET
Massa Totale 2789 kg 1830 kg
Area efficace (500 MeV,
fotoni 90◦ )
5600 cm2 1500 cm2
Area efficace (2000 MeV,
fotoni 90◦ ) (Fig. 3.6)
7200 cm2 1400 cm2
Range Energetico 20 MeV - ≥ 300 GeV 20 MeV - 30 GeV
Risoluzione Energetica nel-
la parte centrale del ran-
ge energetico di EGRET
(Fig.3.7)
≤ 10% FWHM ∼ 15% FWHM
Risoluzione Temporale ∼ µs < 100µs
Campo di Vista (FOV) > 2 srad 0,5 srad








Sensibilità a sorgenti punti-
formi




Tabella 3.2. Confronto fra le principali caratteristiche di EGRET e LAT.
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Figura 3.6. In alto, l’area efficace del LAT misurata in funzione dell’energia per fotoni
incidenti normalmente e in funzione dell’angolo di incidenza per fotoni di 10 GeV (al
centro). In basso: accettanza del LAT, ovvero l’area efficace integrata sull’angolo solido.
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Figura 3.7. La risoluzione energetica a 1σ del LAT misurata in funzione dell’energia
per fotoni incidenti normalmente (sinistra) e in funzione dell’angolo di incidenza per
fotoni di 10 GeV; a basse energie la risoluzione energetica è limitata dalla deposizione
non trascurabile di energia nel tracciatore, la cui capacità di ricostruzione energetica
è inferiore a quella del calorimetro, mentre ad alte energie il limite è dato dal non
completo assorbimento dello sciame nel calorimetro.
Figura 3.8. La Point Spread Function (dispersione degli eventi provenienti da una sorgen-
te puntiforme) a 1σ e 2σ del LAT misurata in funzione dell’energia per fotoni incidenti
normalmente (sinistra) e in funzione dell’angolo di incidenza per fotoni di 10 GeV. A bas-
se energie la risoluzione angolare è degradata dall’incidenza dello scattering coulombiano
sulla traiettoria delle particelle secondarie (θ ∝ 1/E).
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3.2.1 Il tracciatore
Ognuna delle 16 torri del tracciatore contiene 19 moduli (tray), la cui struttura portante
è composta da un vassoio in fibra di carbonio con nucleo di alluminio a nido d’ape a
bassissima densità (48 o 16 kg/m3 a seconda del carico a cui è sottoposto il tray); un
tray è spesso circa 3 cm ed è realizzato quasi esclusivamente in carbonio per renderlo
il più possibile trasparente alla radiazione, riducendo quindi la possibilità di conversioni
indesiderate (lontane cioè dai piani di rivelazione) all’interno del materiale di supporto
del tracciatore.
La componente sensibile del tracker è formata da piani di micro-strisce al silicio a
faccia singola, posizionati sulle facce opposte di ogni tray con le strisce disposte paralle-
lamente. Le strisce di due tray successivi (distanti solo 2 mm) sono disposte ad un angolo
di 90◦ fra di loro, creando quindi 18 piani di rivelazione xy successivi (il primo e ultimo
vassoio hanno le micro-strisce di silicio su di una sola faccia).
In totale una torre è alta 66 cm e larga 37,6 cm: la larghezza della torre è determinata dalla
lunghezza massima che può avere una micro-striscia di silicio senza un eccessivo aumen-
to della rumorosità (la rumorosità tipica di una striscia, misurata come la probabilità di
avere un hit da rumore durante una finestra di lettura, è di 5 ·10−7), mentre l’altezza è ot-
timizzata per campionare la traccia in punti ragionevolmente distanti fra loro mantenendo
però un rapporto base/altezza tale da garantire al LAT un ampio campo di vista.
I piani di micro-strisce sono realizzati a partire da wafer di 6 pollici da cui si ottengono
sensori di dimensione 8,95 x 8,95 cm2, con una zona inattiva al bordo spessa circa 1mm.Il
modulo base, chiamato ladders, è ottenuto incollando di testa 4 sensori e microsaldando le
strisce di un sensore a quelle del successivo, per ottenere strisce di∼ 37 cm di lunghezza.
4 ladders affiancati compongono un piano di rivelazione, la cui superficie sensibile è pari
al 95,5% della superficie totale del piano.
Le micro-strisce sono larghe 56µm e distano fra di loro 228µm. Questo passo è
stato scelto per avere una buona risoluzione spaziale compatibilmente con la dispersione
dovuta allo scattering coulombiano all’interno del materiale dei tray e mantenere basso
il consumo elettrico totale; ogni piano è composto da 1536 strisce, per un totale di circa
885000 micro-strisce e un consumo complessivo di 150 W.
L’utilizzo di rivelatori al silicio ha permesso di ottenere prestazioni estremamente su-
periori a quelle finora ottenuto in questo tipo di missioni con strumenti come la camera
a scintillazione: le micro-strisce uniscono infatti all’alta efficienza nella rivelazione di
particelle cariche (99,4 %) un bassissimo tempo morto (decine di µs invece che decine di
ms); questa caratteristica permette di acquisire eventi ad un rate molto alto, permettendo
quindi di effettuare la selezione degli eventi gamma tramite successiva analisi degli eventi
invece di utilizzare un sistema di veto che agisca a priori bloccando la lettura del traccia-
tore.
Le micro-strisce permettono inoltre, grazie al limitato spessore dell’elemento sensibile
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(400 µm) di realizzare un tracciatore il cui rapporto base/altezza permette un campo di
vista molto alto (più di 2 srad); infine, non avendo componenti consumabili come il gas
della camera a scintillazione, garantiscono una vita utile dello strumento estremamente
elevata, oltre a non richiedere l’ingombro del meccanismo di ricambio del gas.
All’interno del tracciatore deve essere presente un materiale ad alto Z che faciliti la
conversione del fotone in coppie e+e−, aumentando l’efficienza dello strumento: nel caso
del LAT è stato scelto il Tungsteno (W), posizionato immediatamente sopra il piano infe-
riore di strisce di ogni tray. In questa configurazione si riduce al minimo la degradazione
della traccia a causa dello scattering coulombiano prima del passaggio attraverso il primo
piano di rivelazione.
Poicé lo scattering multiplo causa un peggioramento della risoluzione angolare dello stru-
mento, particolarmente a basse energie (dipende dall’energia come 1/E), per ottenere un
buon equilibrio fra risoluzione spaziale a basse energie e area efficace necessaria per la
rilevazione dei bassi flussi ad alte energie, sono stati scelti due diversi spessori del mate-
riale di conversione, che è stato suddiviso fra i vari piani di rivelazione.
I 19 tray sono divisi in due sezioni, ’front’ e ’back’ , con caratteristiche diverse: i primi
12 tray costituiscono la sezione front, in cui si è voluto privilegiare la precisione nella ri-
costruzione della traccia, utilizzando per ogni tray uno spessore di Tungsteno pari a 0,027
lunghezze di radiazione (X0), mentre nella sezione back si è puntato sull’aumento dell’a-
rea efficace, con i primi 4 piani aventi 0,18 X0 di Tungsteno ciascuno, mentre gli ultimi 2
piani sono privi del foglio di conversione, poiché per il trigger di un evento è richiesto un
segnale in almeno tre piani successivi (Sez. 3.2.4).
In totale, il tracciatore presenta uno spessore in Tungsteno di 1,08 X0, con un’efficienza
nella conversione di fotoni sopra il GeV di circa il 63% per γ incidenti normalmente; lo
spessore totale è di circa 1,5 X0.
L’elettronica di lettura di ogni torre è disposta sul fianco, a 90◦ rispetto alle micro-
strisce di silicio, con un ingombro estremamente ridotto che comporta uno spazio morto
fra le torri di soli 17,9 mm, permettendo al LAT di avere una superficie sensibile pari
all’ 89,4% della superficie totale; la lettura dei dati è effettuata utilizzando due tipi di
Application Specific Integrated Circuits, un amplificatore-discriminatore a 64 canali e un
readout digital controller. Ad ogni trigger viene memorizzato l’indirizzo delle sole strisce
(fino a 64) risultate sopra soglia (zero suppression, permette un notevole risparmio nel
flusso di dati) e il Time Over Threshold (TOT), il tempo massimo impiegato dal segnale
delle strisce a tornare sotto la soglia di trigger, parametro questo ricollegato all’energia
depositata nella striscia; il sistema di lettura inoltre calcola l’OR logico fra le strisce di un
piano, utilizzato per generare le primitive di trigger quando il segnale di una qualunque
striscia del piano supera la soglia dit rigger; le strisce eccessivamente rumorose possono
essere soppresse tramite comando remoto sia dalla generazione delle primitive di trigger
sia dalla lettura degli eventi.
Ogni piano del tracker ha un doppio sistema di lettura, uno per ogni lato delle micro-
strisce del piano, mentre i chip possono essere ripartiti fra i vari percorsi tramite comando
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Figura 3.9. Un vassoio del tracciatore con evidenziate le varie parti, ovvero: la struttura
portante in carbonio con interno in alluminio a nido d’ape e i due moduli di lettura dati, i
fogli di bias in kapton e i piani di rivelatori in silicio.
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remoto, così da ridurre l’impatto della rottura di un cavo o di uno dei 24 chip alla perdita
di soli 64 canali sui 1536 del piano.[4],[45]
3.2.2 Il calorimetro
Il calorimetro, all’interno del quale si raccoglie e misura l’energia prodotta dallo sciame
elettromagnetico generato dalla coppia iniziale e+e−, è composto da 16 moduli identici,
uno per ognuna delle torri che compongono il LAT.
Ognuno dei moduli del calorimetro è composto da 8 piani sovrapposti di 12 barre di
CsI (Tl) isolate otticamente fra di loro, con le barre di ogni piano disposte a 90◦ rispetto a
quelle del piano successivo (configurazione odoscopica).
La dimensione delle barre è di 2 x 2,6 x 32,6 cm3, dimensioni comparabili sia con la
lunghezza di radiazione propria del cristallo (1,86 cm), sia con il suo raggio di Molière
(3,8); lo spessore totale del calorimetro risulta essere 8,6 X0, portando a 10,1X0 lo spessore
totale del LAT; il peso del calorimetro è circa 1800 kg.
Figura 3.10. Il calorimetro con evidenziate le varie componenti.
Ogni cristallo viene letto ad entrambe le estremità da una coppia di fotodiodi, uno di
superficie 25 mm2 (High Energy PIN Diode, HEPD) sensibile a particelle di energia 100
MeV-60 GeV, e uno di superficie 147 mm2 (Low Energy PIN Diode, LEPD) sensibile a
particelle di energia 2 MeV-1,6 GeV. Il cui consumo per ogni modulo di lettura è di 20
mW , portando il consumo totale del calorimetro a 46 W. I segnali provenienti da ogni
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diodo passano attraverso un preamplificatore seguito da un circuito di Track and Hold con
rapporto fra i guadagni dei circuiti collegati ai due Pin di 1 a 8; il segnale migliore fra i
due viene poi convertito da un convertitore analogico-digitale; il tempo morto dell’intero
sistema di lettura è di circa 20µs per evento.
La rilevazione della luce prodotta nel cristallo a entrambe le estremità della barra non
è solo utile in caso di rottura di un fotodiodo, ma permette anche di misurare il punto del
cristallo in cui è avvenuto il passaggio della particella tramite la misura dell’asimmetria
della luce raccolta alle due estremità tramite modelli ben collaudati (Fig 3.11) , che per-
mettono una ricostruzione della posizione con precisione che va da alcuni millimetri per
energie depositate dell’ordine di 10 MeV fino a frazioni di millimetro per rilasci superiori
al GeV.
È quindi possibile, grazie anche alla modularizzazione del calorimetro, realizzare una
ricostruzione tridimensionale dello sciame elettromagnetico generato da ogni evento, ope-
razione impossibile da farsi utilizzando un calorimetro monolitico come quello di cui era
dotato EGRET.
Figura 3.11. Asimmetria della luce misurata in un cristallo del calorimetro sottoposto al
flusso di muoni al livello del mare; l’asimmetria della luce è definita come il logaritmo del
rapporto dei segnali di uscita dei diodi alle estremità del cristallo. la larghezza della distri-
buzione è dipendente dalle fluttuazioni statistiche della luce raccolta, e ha un andamento
rispetto all’energia depositata nel cristallo di E−1/2.
La capacità di imaging del calorimetro permette innanzitutto di ricostruire il profi-
lo dello sciame elettromagnetico, e partendo da questo ricostruire con ottima precisione
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(vedi 4.2 per maggiori dettagli) eventi di alta energia il cui sciame non è contenuto in-
teramente all’interno del calorimetro, rendendo così possibile con un calorimetro di sole
8,5 lunghezze di radiazione la misurazione di eventi fino al TeV, per il cui completo as-
sorbimento sarebbe necessario un calorimetro di massa incompatibile con le esigenze di
una missione spaziale; per un esempio della precisione della ricostruzione in Fig 3.12
sono mostrati i risultati del test condotto al CERN con fasci di elettroni monoenergetici
incidenti a 45◦.
Inoltre un calorimetro con capacità di imaging è potenzialmente in grado di ricostruire
la direzione di arrivo di fotoni che non convertono nel tracker, potenzialità che risulterebbe
estremamente utile per lo studio di fotoni di alta energia, il cui flusso è molto ridotto.
Infine, la ricostruzione del profilo trasverso dello sciame può essere utilizzato per
distinguere sciami prodotti da fotoni (o elettroni) da sciami di origine adronica, fornen-
do così informazioni utili nel riconoscimento di eventi dovuti al background di raggi
cosmici.[4]
3.2.3 L’anti-coincidenza
Il rilevatore di anti-coincidenze (ACD, Fig 3.14) riveste completamente la parte superiore
e i lati di LAT, per una superficie di circa 8,6 m2; scopo dell’ACD è contribuire all’identi-
ficazione delle particelle cariche entranti nel LAT con precisione sufficiente a limitare gli
eventi erroneamente ricostruiti (dopo tutto il processo di analisi a terra) come fotoni sotto
il 10% del flusso della radiazione gamma diffusa.
La composizione tipica dei raggi cosmici (Fig. 3.5) porta quindi a richiedere per il LAT un
fattore di soppressione di ∼ 106 per i protoni e ∼ 104 per gli elettroni (o positroni); si sti-
ma che il tracker e il calorimetro siano in grado di identificare i protoni con una precisione
di 10−3, mentre il fattore di soppressione degli elettroni è stimato essere solo dell’ordine
di 10 a causa della forte somiglianza fra una cascata elettromagnetica originata da un fo-
tone e una originata da un elettrone: per ottenere la precisione richiesta all’ACD è quindi
necessaria un’efficienza nell’identificazione di particelle cariche di almeno 0,9997.
Nel progettare l’ACD, lo scudo termico che lo mantiene entro le temperature di funzio-
namento e lo scudo anti-micro-meteoriti a bassa densità (0,39 g/cm2) che lo avvolge si è
inoltre tenuto conto dei limiti di peso e consumo richiesti da una missione spaziale e si è
richiesto che la frazione di γ incidenti che interagiscono con l’ACD fosse inferiore al 6%:
si è realizzato infine uno strumento di peso totale 284 kg, il cui consumo medio è di 12 W
e in cui converte meno del 4,9% della radiazione gamma incidente, con una probabilità
stimata di perforazione da micrometeorite inferiore a 1 in 5 anni al 95% [46].
Nell’orbita terrestre è presente una zona, nota come South Atlantic Anomaly (SAA), ca-
ratterizzata da una concentrazione di particelle cariche molto alta: in questa zona non è
possibile mantenere attivo l’ACD senza correre il rischio di danneggiarlo per l’eccessivo
flusso di particelle, per cui durante l’attraversamento dell’anomalia da parte di Fermi si
rende necessario lo spegnimento dell’ACD.
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Figura 3.12. Risultati del test condotto al CERN sulla risoluzione energetica del calori-
metro, effettuati usando fasci di elettroni monoenergetici di energie 5, 10, 50, 99.7, 196
GeV, incidenti a 45◦. Per ogni figura è mostrata l’energia raccolta dal calorimetro (Raw
Energy, picco a griglia) e l’energia ricostruita utilizzando il metodo di correzione Shower
profile (sez 4.2)(picco pieno); è indicata per ogni riquadro l’energia di picco del fascio di
elettroni, il picco dell’energia ricostruita e la risoluzione energetica ∆E/E. La risoluzione
energetica del calorimetro degrada quando il picco del profilo di rilascio energetico dello
sciame esce dal calorimetro (sez. 4.2).
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La struttura dell’ACD è stata fortemente influenzata dalla necessità di ridurre l’inci-
denza del fenomeno del backsplash, che costituisce la principale limitazione alla rileva-
zione dei fotoni di alta energia in un satellite: il backsplash si verifica quando le particelle
(principalmente fotoni da energia 100-1000 keV) prodotte isotropicamente nel calorime-
tro dallo sciame di un fotone di alta energia, interagiscono tramite scatter Compton al-
l’interno dell’ACD, generando un segnale di veto fittizio che porta ad eliminare l’evento,
anche se generato da un fotone; questo fenomeno nel caso di EGRET ha ridotto l’efficien-
za a 10 GeV di un fattore 2 rispetto a quella a 1 GeV, rendendo lo strumento praticamente
cieco a energie sopra i 50 GeV, mentre per il LAT si è richiesto che fosse rigettato per
backsplash al massimo il 20% dei fotoni di energia 300 GeV.
Per ottenere questo risultato, e anche per ridurre l’incidenza dei veti casuali causati dal
passaggio contemporaneo di un fotone e una particella carica attraverso il LAT, la cui
superficie è di 83000 cm2, si è scelto di segmentare l’ACD, rendendo possibile per ogni
evento restringere la ricerca di un segnale nell’ACD solo lungo la direzione ricostruita.
Nella scelta della dimensione dei componenti si è considerato che alla distanza tipica fra
il calorimetro e il rivelatore si ha una probabilità del 10% che 1000 cm2 di ACD generino
un segnale di veto dovuto a backsplah causato da un evento di E= 300 GeV.
La presenza del backsplash ha inoltre influito sulla scelta della soglia di rivelazione del-
l’ACD, poiché l’esigenza di una ottima capacità di rivelazione delle particelle cariche,
quindi di una soglia bassa, contrasta con la riduzione dell’incidenza dei segnali da back-
splash, che richiede un aumento della soglia: si è infine optato per una soglia di rivelazione
di 0,3 MIP (vedi fig 3.13). La sensibilità alla soglia richiede che l’ACD abbia una risposta
estremamente uniforme su tutta la sua superficie.
Per la costruzione dell’ACD si è scelto di utilizzare piastrelle di scintillatore plastico,
perché questo materiale risulta ragionevolmente economico, robusto e adatto alle neces-
sità di una missione spaziale ed inoltre già utilizzato in precedenza e quindi ben studiato
e compreso.
L’ACD è composto da 89 piastrelle (tiles) (fig. 3.14), 25 compongono la parte superiore
e 16 ognuno dei 4 lati; le piastrelle sono spesse 10 mm, tranne quelle della fila centrale
del piano superiore, spesse 12 mm poiché più distanti delle altre dai foto-tubi di lettura,
posti alla base dell’ACD, e quindi soggette a una maggiore perdità di luce lungo le fibre
di collegamento.
La dimensione delle piastrelle varia da 32 x 32 cm per la parte superiore e la prima fila
di ogni lato fino a 15 x 32 per la terza fila (dall’alto) di ogni lato: la riduzione della di-
mensione serve a mantenere circa costante l’angolo solido del rivelatore sotteso da ogni
piastrella, e quindi l’incidenza del backsplash su di essa. La quarta fila di ogni lato è
composta da un’unica piastrella di 17 x 170 cm: l’utilizzo di un rivelatore più grande e
inefficiente (ε ∼ 0.999) è reso possibile dall’essere la regione coperta fuori dal campo di
vista del LAT.
Per assicurare una copertura completa di tutta la superficie le piastrelle sono sovrap-
poste fra di loro di 20 mm in una direzione, mentre lungo l’altra le connessioni fra di
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Figura 3.13. Spettro dei conteggi attesi all’interno dell’ACD: sulla sinistra il picco
dovuto agli elettroni da backsplash, prodotti tramite effetto Compton, sulla destra
i conteggi dovuti al passaggio di particelle cariche, il cui rilascio di energia fluttua
secondo una distribuzione di Landau.
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esse sono coperte da delle strisce (per un totale di 8 per l’intero ACD, posizionate sotto
le piastrelle) di fibre di scintillatore plastico, poiché la sovrapposizione delle piastrelle in
due direzioni è stata ritenuta eccessivamente complessa come realizzazione.
Per ottenere segmenti dell’ACD indipendenti fra di loro, riducendo anche gli effetti di
un’eventuale perforazione da micro-meteorite, tutte le piastrelle sono otticamente isolate:
ognuna di esse è avvolta in due strati di materiale bianco ad alta riflettività seguiti da due
strati di materiale nero assorbente.
Le piastrelle della prima riga di ogni lato sporgono di alcuni millimetri rispetto al
lato superiore, formando una struttura detta crown, il cui scopo è rilevare le particelle
cariche che passano in direzione radente rispetto al piano superiore: queste particelle, at-
traversando trasversalmente lo scudo anti-meteorite, hanno un’alta probabilità di generare
raggi gamma (per esempio tramite produzione di pi0) che andrebbero poi a costituire un
background ineliminabile stimato a circa il 5% della radiazione gamma diffusa.
Figura 3.14. A sinistra:Visione schematica dell’ACD: i moduli BEA contengono i fo-
to-tubi, i generatori di tensione e i circuiti elettronici di rilevazione del segnale; a destra:
spaccato dell’ACD con mostrati i foto-tubi e le fibre di collegamento con le piastrelle.
La luce è raccolta da fibre wavelenght shifting (picco di assorbimento 425 nm, picco
di emissione 490 nm) installate a 2 mm di profondità all’interno della piastrella (fig 3.15)
e distanti l’una dall’altra 5 mm, che garantiscono una raccolta della luce con variazioni
inferiori al 10% tranne che nei millimetri più esterni. Ogni piastrella o striscia è letta da
due fototubi, posti alla base dello strumento; la luce viene trasmessa ai fototubi utilizzan-
do fibre wavelenght shifting o fibre ottiche nel caso di percorsi lunghi; i due fototubi di
ogni piastrella sono letti e alimentati da circuiti elettronici diversi, e due fibre adiacenti
sono lette da fototubi diversi per minimizzare l’effetto di guasti.
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Figura 3.15. Una piastrella dell’ACD con illuminate le fibre che raccolgono la luce generata.
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L’elettronica di lettura e gestione dell’ACD è allocata in otto alloggiamenti alla base
del rivelatore (fig. 3.14), ed è composta da 12 circuiti Front End Electronic (FREE), che
gestiscono la lettura e l’alimentazione dei foto-tubi e la comunicazione con il resto dello
strumento; ogni FREE è composta da:
• 18 chip ASIC Glast Acd Front End Electronic (GAFE), che amplificano il segna-
le prodotto dai foto-tubi, lo discriminano secondo due soglie, la soglia Veto che
segnala il passaggio di una particella carica normale e la soglia High Level Di-
scriminator che segnala il passaggio di una particella pesante, e effettuano l’analisi
dell’ampiezza del segnale;
• 18 Convertitori Analogico Digitale, che convertono l’ampiezza di segnale di un
evento;
• 1 chip ASIC Glast Acd Readout Control (GARC) che interfaccia la FREE con
il LAT tramite l’ACD Electronic Module (AEM), gestendo l’invio delle primiti-
ve di trigger, la lettura degli eventi, l’alimentazione dei foto-tubi e la regolazione
delle soglie dei discriminatori in funzione, per esempio, della temperatura dello
strumento.
Secondo le simulazioni lo strumento è in grado di rimanere sopra la soglia richiesta
di efficienza in caso di: perforazione di una piastrella da parte di un micro-meteorite, non
funzionamento di un modulo FREE, diminuzione al 60% della raccolta di luce a causa di
degradamento dei fototubi e delle fibre.
3.2.4 Sistema di acquisizione dati e filtri on-board
I vari sottosistemi del LAT (ACD,TKR,CAL) sono tutti in grado di autotriggerarsi, gene-
rando primitive di trigger che vengono inviate tramite i TEM (Tower Electronic Module)
e l’AEM (ACD Electronic Module) al GEM (Global Electronic Module), che in base ad
esse e allo scenario di operazione (Scienza, Calibrazione, Studio dell’efficienza dei filtri,
studio del background) e ad eventuali istruzioni esterne (per esempio richiesta di trigger
periodici) genererà o meno un segnale di lettura dell’intero strumento, avviando la lettura
dei dati dei vari sottosistemi che verranno utilizzati dall’Event Builder Module (EBM)
per costruire un evento completo.
Durante la normale attività di operazione scientifica, il GEM è programmato per in-
viare un segnale di lettura del LAT in modo da acquisire tutti gli eventi potenzialmente
generati da una particella pesante (segnale di alta energia nell’ACD) a scopo di calibra-
zione, e tutti gli eventi potenzialmente generati da un raggio gamma: viene inviato un
segnale di lettura tutte le volte che in una qualsiasi torre vi sono tre piani consecutivi del
tracciatore con almeno una striscia sopra-soglia o almeno un cristallo del calorimetro con
deposizione di energia > 100 MeV (segnale CAL-LO); l’apertura della finestra di trigger
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è inibita dalla presenza di un segnale nella regione di ACD associata alla torre (Region Of
Interest, ROI).
Se la deposizione di energia in un cristallo del calorimetro supera il GeV (segnale CAL-
HI) viene comunque aperta una finestra di trigger. Queste condizioni portano ad acquisire
un rate di eventi medio di 5 kHz, con picchi di 9 kHz, sfruttando appieno la velocità che
caratterizza tutte le componenti del LAT; a questo punto gli eventi vengono analizzati dai
due moduli Event Processor Unit (EPU) per ridurre il numero di eventi dovuti a raggi
cosmici fino ad ottenere un rate (∼ 360Hz) compatibile con la velocità della connessio-
ne a terra, e infine inviati alla Spacecraft Interface Unit (SIU), che gestisce il controllo e
l’interfacciamento di LAT con il satellite e quindi con il controllo da terra.
Il processo di filtraggio degli eventi si svolge in due passi distinti:
1. questo passo delle analisi avviene a livello delle singole torri: viene ricostruita rapi-
damente la direzione (approssimativa) dell’evento, e le piastrelle dell’ACD attraver-
sate: se una di queste piastrelle risulta colpita, l’evento viene scartato; dopo questo
passo, si ottiene un rate residuo di eventi dell’ordine del kHz;
2. questo passo dell’analisi avviene dopo che l’evento è stato costruito utilizzando
le informazioni provenienti da tutti i moduli TEM e dall’AEM; viene utilizzato
un algoritmo di ricostruzione della direzione più raffinato per sopprimere eventi
passanti per una componente sopra soglia dell’ACD.
La filosofia alla base di questo sistema di trigger a più livelli è stata quella di sfruttare
l’alta velocità dei rivelatori di LAT per acquisire un numero molto alto di eventi poten-
zialmente prodotti raggi gamma (il cui rate di arrivo è dell’ordine di alcuni Hz), e solo in
seguito filtrarli per renderne il rate compatibile con la velocità della connessione a terra
del satellite.
La suddivisone dell’analisi degli eventi in due fasi permette di ridurre la potenza di cal-




Ricostruzione degli eventi nel LAT
Il processo di ricostruzione degli eventi elabora i dati provenienti dai rivelatori del satellite
(segnale dei foto-tubi del calorimetro e dell’ACD, strisce colpite nel tracciatore e loro
TOT), per ricostruire le caratteristiche dell’evento (energia, tracce e topologia) e tutte le
informazioni correlate (centroide della distribuzione energetica del calorimetro, deposito
di energia nell’ACD, tempo di arrivo e molte altre variabili), producendo per ogni evento
una ntupla di dati, utilizzata poi nella successiva analisi (cap 5)per la separazione del
fondo carico dai raggi gamma.
4.1 Ricostruzione delle tracce
La procedura di ricostruzione delle tracce utilizza le informazioni provenienti dal calori-
metro e dal tracciatore per ricostruire le tracce prodotte dall’evento all’interno del LAT,
seguendo una serie di passi descritti nello schema in figura 4.1e in dettaglio nelle sezioni
seguenti, ognuno dei quali utilizza le informazioni dei passi precedenti.
Ricostruzione del deposito di energia nel calorimetro (CAL 1)
Viene calcolata, utilizzando le calibrazioni del calorimetro, l’energia rilevata dai vari foto-
tubi del calorimetro, da cui si ottiene l’energia depositata in ogni cristallo e, tramite l’os-
servazione dell’asimmetria fra foto-tubi posti ai due estremi, il punto lungo il cristallo in
cui è avvenuto il massimo deposito di energia. Sommando l’energia depositata in tutti i
cristalli si ottiene l’energia depositata nel calorimetro, che viene assunta preliminarmente
come energia dell’evento; tramite il calcolo dei momenti della distribuzione energetica al-
l’interno del calorimetro si calcola il centroide della distribuzione e il suo asse, utilizzabile
in prima approssimazione come asse dello sciame elettromagnetico.
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Figura 4.1. I vari passi della procedura di ricostruzione dell’evento
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Identificazione e fit delle tracce (TKR)
Le strisce sopra soglia all’interno del tracciatore vengono riunite in cluster, composti da
strisce adiacenti tenendo conto di eventuali strisce malfunzionanti o disattivate.
Nel caso un piano contenga più di un cluster, si ha un’incertezza sulle corrispondenze
fra le coordinate x e y dei cluster, incertezza che nel 90 % dei casi viene risolta tramite il
successivo processo di analisi )
La ricerca delle possibili tracce avviene tramite due procedure diverse a seconda della
presenza o no di un deposito significativo di energia nel calorimetro.
• Nel caso di deposito di energia nel calorimetro la procedura prende il nome di Calo-
rimeter Seeded Pattern Recognition, CSPR: si assume che il centroide della distri-
buzione di energia nel calorimetro sia sulla traccia e si vanno quindi a congiungere
con il centroide tutti i cluster del piano più distante dal calorimetro. Nel caso di
eventi di ECAL > 1 GeV la ricerca viene ridotta a un cono che parte dal centroide e
segue l’asse della distribuzione energetica, con l’apertura del cono che si restringe
all’aumentare dell’energia.
Una traccia ipotetica viene generata ed analizzata se vicino alla linea congiungente
il centroide al potenziale primo hit si trova almeno un altro cluster; se nessun cluster
viene trovato vicino a nessuna delle linee generate, la ricerca passa a congiungere i
cluster del piano successivo.
• Nel caso in cui la deposizione di energia all’interno del calorimetro sia nulla o
estremamente ridotta, o dopo aver già utilizzato le informazioni del calorimetro per
trovare la Best Track (vedi pagina 73), la procedura prende il nome di Blind Search
Pattern Recognition, BSPR: si assume un’energia iniziale E = 30 MeV (necessaria
nelle successive stime dell’incidenza dello scatter multiplo) si va a congiungere tutti
i possibili cluster del primo piano di rivelatori con tutti gli hit del secondo piano:
se lungo la direzione così ottenuta viene trovato un terzo hit, viene generata una
traccia ipotetica.
La traccia ipotetica viene quindi popolata preliminarmente associandole i cluster vi-
cini alla linea generata; per ogni traccia così prodotta viene generato un fattore di qualità
che tiene conto del numero di hit, degli eventuali piani privi di hits e del χ2 ottenuto
fittando i punti con una linea retta.
Una volta generate, le tracce ipotetiche vengono analizzate per determinare la miglior
stima della traiettoria e delle caratteristiche della particella che le ha generate, utilizzando
un’implementazione del filtro di Kalman molto utilizzata nella fisica delle alte energie;
durante questo processo le tracce vengono inoltre ripopolate in modo più preciso, tenendo
conto dei parametri fisici ottenuti durante il fit. A causa della complessità del calcolo
richiesto dal filtro di Kalman, vengono processate solo le tracce con sufficiente fattore di
qualità.
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Il filtro di Kalman
Il filtro di Kalman [47], [48], [49] è una procedura iterativa lineare (ovvero approssima
la traiettoria f con una funzione lineare dei parametri p della traccia: f(p) = A ·p, dove
A è una matrice) che genera un’ottima stima della traiettoria della particella (mantenendo
la capacità di calcolo richiesta entro limiti accettabili), tenendo conto delle due principali
cause di incertezza nella ricostruzione:
• Scattering multiplo A basse energie la propagazione della particella è dominata dallo
scattering coulombiano multiplo:
θrms ' 0.015 GeVp
√
z/X0
dove θrms è la deviazione quadratica media dell’angolo di scatter, p è l’impulso del-
la particella e z/X0 è lo spessore del materiale attraversato espresso in lunghezze di
radiazione.
Una traiettoria è dominata dallo scattering multiplo quando la deviazione dovuta
allo scattering coulombiano fra un piano e il successivo è superiore alla risoluzione
dello strumento (distanzastrisce√
12
), condizione che si verifica per particelle con impulso
inferiore a 70 MeV nei tray della sezione ’sottile’ e a 170 MeV nella sezione ’spes-
sa’; in questa situazione il miglior fit possibile della traccia risulta essere semplice-
mente la linea che congiunge i cluster dei piani successivi, mentre l’informazione
sulla traiettoria iniziale della particella è contenuta principalmente nei primi due
hits.
• Risoluzione del rivelatore Ad alte energie, dove lo scattering coulombiano è trascura-
bile, l’errore è dominato dall’incertezza del rivelatore nel determinare la posizione
di un hit a causa della distanza fra le strisce, mentre la traiettoria reale della parti-
cella è praticamente una linea retta; la miglior traccia è quindi ottenibile fittando a
una linea retta.
Il filtro di Kalman fornisce una procedura che tiene conto di entrambi questi effetti,
bilanciandone le conseguenze a seconda dell’energia dell’evento, di cui è quindi neces-
sario avere una stima preliminare (la prima stima dell’energia rilasciata nel calorimetro
oppure 30 MeV nel caso di segnale assente del calorimetro). Nell’ipotesi in cui:
• entrambi i processi citati precedentemente generino un errore distribuito gaussiana-
mente;
• l’approssimazione lineare nella propagazione della traccia valga fra un rilevatore
e il successivo (mentre il metodo dei minimi quadrati, ad esempio, richiede che
l’approssimazione lineare valga per tutta la traccia);
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• alla traccia non vengano assegnati hit non appartenenti ad essa (quando questa ipo-
tesi non è verificata il filtro dimostra comunque un’ottima resistenza alla presenza
di outlayers);
il filtro fornisce un fit ottimale.
Nell’analisi dei dati di Fermi il filtro viene inoltre utilizzato per popolare in modo ra-
gionevolmente preciso una traccia, assegnandole quegli hits la cui distanza dalla traiettoria
stimata sia compatibile con l’intervento dei processi sopra citati.
Funzionamento del filtro di Kalman
Il filtro di Kalman è composto da due passi successivi, il filter e lo smoother.
• il filter, partendo dal primo hit (quello più in alto), utilizza i parametri correnti della
traccia per prevedere la posizione più probabile dell’hit nel piano inferiore e la zona
in cui cercarlo; se nell’area in questione viene trovato un hit, esso viene aggiunto
alla traccia, e la sua posizione, insieme alle informazioni sul materiale attraversato,
viene utilizzata per aggiornare i parametri della traccia e le matrici di errore (che
tengono conto degli errori nella misura della posizione e dello scattering multiplo).
Figura 4.2
Il processo di filter tronca la traccia dopo aver trovato 2 piani senza hit nella zona
prevista, tenendo però conto dell’eventuale presenza di zone cieche del rilevatore, o
di strisce difettose o disattivate, che non contribuiscono al conteggio dei piani senza
hit appartenenti alla traccia.
• Dopo il processo di filter, la traccia viene sottoposta al processo di smoother, (Fi-
gura 4.3), che partendo dall’ultimo hit della traccia la ripercorre verso l’alto, ag-
giornando i parametri della traccia nei vari piani con le informazioni provenienti
dai piani inferiori, prima non utilizzate (i parametri ad ogni piano erano calcolati
utilizzando solo le informazioni dei piani superiori), ricontrollando e ottimizzando
l’assegnazione degli hits alla traccia.
Al termine del processo di smoothing si ha una stima ottimale delle caratteristiche della
traccia e della sua qualità, definita tramite un χ2 a partire dalle matrici di errore alla fine
del fit.
La procedura viene iterata per tutti i possibili punti di partenza, e viene interrotta
quando si ottiene una traccia di qualità sufficiente e si sono utilizzati tutti i possibili punti
di partenza di almeno due piani del tracciatore.
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Figura 4.2. Il primo passo (filter) del filtro di Kalman: il filtro parte dall’hit (strisce
grigio chiaro all’interno dei piani) più in alto, e utilizza le informazioni correnti sulla
direzione (freccia blu) ed energia per calcolare la posizione più probabile dell’hit nel
piano successivo (cerchio grigio) e le possibili variazione di direzione causate dallo
scatter multiplo (cono grigio). La posizione della striscia colpita nel piano successivo
(cerchio blu) viene utilizzata per correggere la direzione della traccia e per ripetere la
procedura nel piano successivo.
Figura 4.3. Il secondo passo (smoother) del filtro di Kalman: partendo dall’hit più
in basso, la traccia stimata (punti grigi) viene corretta (punti verdi) utilizzando le
informazioni ricavate dai piani sottostanti.
72
4 – Ricostruzione degli eventi nel LAT
Viene quindi individuata la traccia di qualità migliore (Best Track) fra tutte quelle
generate, e i suoi cluster vengono eliminati da quelli utilizzabili per l’analisi.
L’analisi a questo punto viene ripetuta sui cluster residui alla ricerca di eventuali altre
tracce, fino a un massimo di 10, ; vengono riutilizzati nella ricerca di tracce successive il
primo hit della Best Track e quei cluster la cui dimensione (numero di strisce e/o TOT)
risulta superiore all’atteso, e che quindi possono essere una sovrapposizione di più hit.
La ricerca di altre tracce dopo la Best Track viene fatta senza utilizzare le informazio-
ni del calorimtero, utilizzando quindi la procedura Blind Search Pattern Recognition
precedentemente descritta.
Terminato il processo di ricerca e ricostruzione delle tracce vengono quindi ricercati
eventuali vertici fra di esse (distanza minima < 6mm), di cui viene calcolata tramite pro-
pagazione delle tracce la posizione (piano di silicio, foglio di W o altro) e la qualità (χ2).
Se una traccia non forma vertici, le verrà assegnato un vertice proprio ad angolo di
apertura 0.
Ricostruzione dell’energia dell’evento (CAL 2)
Utilizzando la traccia migliore (o eventualmente il miglior vertice) si migliora la stima
dell’energia, calcolando la deposizione di energia lungo la traccia tramite il numero degli
hit (vedi pagina 75), eventuali gap e il profilo dell’energia lungo il calorimetro, per rico-
struire eventuali fuoriuscite dal fondo (vedi sez 4.2).
L’energia così ricostruita per l’evento viene eventualmente ripartita fra le migliori due
tracce basandosi sull’ampiezza dello scattering multiplo per stimare il rapporto fra le
energie.
Refitting delle tracce (TKR Iter)
Le tracce ottenute dall’analisi precedente vengono rianalizzate sempre tramite il filtro di
Kalman, utilizzando la nuova stima dell’energia ottenuta nel passo precedente per calco-
lare più precisamente l’effetto dello scattering multiplo, ottenendo stime migliori delle
caratteristiche e della qualità delle tracce; vengono poi ricalcolati i vertici fra le tracce.
Ricostruzione della direzione di provenienza dell’evento
La direzione di provenienza dell’evento (in caso di presenza di un vertice) viene valutata
tramite un Clasification Tree (CT), uno strumento statistico per la generazione di proba-
bilità largamente utilizzato nell’analisi degli eventi LAT, in quanto capace di garantire
risultati migliori di quelli ottenibili tramite analisi basate su semplici tagli.
Un CT suddivide un dataset in vari sottogruppi basandosi sui valori assunti dalle va-
riabili prese in esame durante il training del CT, che viene fatto utilizzando un ampio
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dataset simulato, in cui quindi sono note le caratteristiche originarie delle particelle inci-
denti (vedi figura 4.4).
Una volta creato, l’albero viene utilizzato per calcolare per ogni evento una nuova varia-
bile, che sintetizza l’informazione richiesta al CT (per esempio la qualità di una ricostru-
zione o la probabilità che l’evento sia realmente generato da un raggio gamma).
Nella ricostruzione della direzione il CT seleziona la soluzione probabilisticamente
migliore fra la direzione ricavabile dal vertice e quella della Best Track; un secondo CT
calcola la qualità della ricostruzione, trattando diversamente gli eventi in base al punto di
conversione (sezioni Thin o Thick del Tracciatore) e alla presenza di vertici.
La direzione così calcolata viene prolungata in direzione dell’ACD, valutando la di-
stanza da un’eventuale piastra o striscia colpita, ottenendo così un’informazione di fon-
damentale importanza nel successivo processo di reiezione del fondo carico.
Figura 4.4. Illustrazione di un semplice CT basato sulle variabili x e y. A sinistra sono
rappresentate le successive suddivisioni del dataset nel piano x-y che avvengono durante
il training del CT, che si basa sulla conoscenza (in quanto si utilizzano dati simulati) degli
eventi ’buoni’ evidenziati nel primo riquadro. A destra rappresentazione dell’albero così
creato: un evento ’entra’ nel processo dall’alto e procede nei vari rami a seconda dei suoi
valori di x e y, fino ad essere catalogato o meno come ’buono’.
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4.2 Ricostruzione dell’energia
La ricostruzione dell’energia di un evento si svolge in più fasi ed è connessa e dipendente
dal processo di ricostruzione della traccia.
All’inizio del processo di ricostruzione, per ogni cristallo viene calcolata l’energia
depositata (dopo aver sottratto al segnale dei fotodiodi l’opportuno piedistallo) e, tramite
la differenza fra la luce rivelata ai due estremi, la posizione all’interno del cristallo del
deposito di energia.
Il vettore di energie e posizioni così ottenuto viene utilizzato per determinare il centroide
e l’asse della distribuzione energetica, e i dati così ottenuti vengono utilizzati nella prima
analisi delle informazioni del tracciatore per determinare la traccia migliore o il miglior
vertice.
Le informazioni ottenute del tracciatore vengono a questo punto utilizzate per miglio-
rare la ricostruzione dell’energia dell’evento, compensando gli effetti di due differenti
fenomeni che causano errori nella ricostruzione:
Deposito di energia nel tracciatore il deposito di energia nel tracciatore e nel materia-
le inerte del LAT può raggiungere una frazione significativa dell’energia totale di
eventi di bassa energia (anche il 50% sotto i 100 MeV); il deposito di energia viene
stimato in base al numero di hits all’interno di un cono attorno alla miglior traccia,
il cui angolo di apertura va come E−1/2, attribuendo ad ogni striscia colpita un’e-
nergia media stimata attraverso simulazioni Montecarlo; l’energia così calcolata
(con precisione ovviamente inferiore a quella ottenibile con il calorimetro) viene
aggiunta all’energia depositata nel calorimetro
Uscita dello sciame EM dal fondo del calorimetro per eventi di alta energia il calori-
metro può non contenere l’intero sciame elettromagnetico, con conseguente sotto-
stima dell’energia dell’evento; la correzione da apportare all’energia viene calcolata
tramite tre differenti metodi:
• correzione parametrica (Parametric Correction, PC): il metodo meno preciso
ma utilizzabile per qualsiasi energia, propaga la traccia all’interno del calo-
rimetro calcolando le lunghezze di radiazione attraversate e correggendo le
perdite attraverso lati, fondo e zone inattive;
• metodo della verosimiglianza: utilizzo della correlazione empirica (nota per
depositi di energia nell’ultimo cristallo del calorimetro fra 2 e 40 GeV) fra
l’energia depositata nell’ultimo strato del calorimetro e l’energia totale de-
positata (conoscendo la direzione di sviluppo dello sciame e il suo punto di
inizio); è utilizzabile solo per eventi che non presentino perdita di energia at-
traverso i lati del calorimetro, e in generale non dà buoni risultati per eventi
con inclinazione superiore a 60/circ;
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• ricostruzione del profilo (Shower Profile, SP) tridimensionale dello sciame,
che permette di ’completare’ lo sciame ricavandone quindi l’energia totale;
quest’ultimo metodo comincia a perdere efficacia quando l’energia (o la di-
rezione) dell’evento è tale da fare uscire il punto di massimo sviluppo dello
sciame dal calorimetro, pur risultando il metodo migliore per la ricostruzione
di eventi di alta energia.
L’energia ricostruita per l’evento viene selezionata tramite un CT (pag. 73) che con-
fronta le ricostruzioni eventualmente ottenute dai vari metodi; un secondo CT calcola la
qualità della ricostruzione energetica.
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Capitolo 5
Studio della reiezione del fondo carico
5.1 Identificazione del fondo e costruzione delle classi di
eventi
Filtraggio del fondo e generazione delle variabili GamProb
L’identificazione degli eventi dovuti a raggi γ avviene attraverso tre blocchi susseguenti
di analisi, uno per ognuno dei principali sottosistemi del LAT (ACD, tracciatore e calori-
metro), ognuno dei quali composto da una serie di filtri e da uno o più CT (pagina 73).
I filtri rimuovono eventi tipicamente attribuibili a particelle cariche o con particolari pro-
blematiche nell’analisi (per esempio eventi passanti per gli angoli dell’ACD), mentre i CT
determinano per gli eventi accettati dai prefiltri, che sono quindi un campione ridotto e piú
”pulito”, la GamProb, una variabile della ntupla, normalizzata fra 0 e 1, che rappresenta
la probabilità che l’evento analizzato sia realmente generato da un raggio γ; un evento
che non supera un prefiltro di un dato blocco di analisi ha assegnata a -1 la corrispondente
GamProb).
Le variabili GamProb forniscono uno strumento estremamente potente e flessibile su cui
sviluppare selezioni successive, in quanto sintetizzano in una variabile continua l’infor-
mazione contenuta in un gran numero di differenti variabili, permettendo un più facile
controllo nel restringimento o rilassamento nella selezione degli eventi gamma.
Il primo blocco di analisi, denominato CPF, Charged Particle in the Field of view,
utilizza prevalentemente le informazioni provenienti dall’ACD, rimuovendo attraverso i
prefiltri:
• le tracce che puntano ad una piastra (o striscia) dell’ACD con rilascio di energia
all’interno; la distanza fra la traccia e l’elemento dell’ACD viene pesata in funzio-
ne dell’energia ricostruita dell’evento, per tenere conto della maggiore PSF degli
eventi di bassa energia, che richiedono quindi l’analisi di una maggiore superficie
dell’ACD;
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• le tracce passanti per gli angoli dell’ACD, in quanto questi particolari punti presen-
tano delle lacune nella schermatura per particelle cariche (l’impatto di queste zone
è comunque inferiore al 2% degli eventi);
• gli eventi che presentano un eccessivo deposito di energia nell’intero ACD, sintomo
del passaggio di una particella altamente ionizzante o di una particella che ha gene-
rato uno sciame adronico (l’energia depositata nell’ACD viene pesata con l’energia
dell’evento per ridurre gli auto-veto); vedi figura 5.1
Gli eventi che superano i prefiltri vengono analizzati da un CT che assegna loro la varia-
bile CPFGamProb.
Figura 5.1. Effetti del taglio sull’energia totale rilasciata nell’ACD: è mostrata la distri-
buzione di eventi simulati gamma (in alto) e di fondo (in basso) in funzione della distanza
della best track da una piastra dell’ACD colpita (asse X) e dell’energia totale rilasciata
nell’ACD, entrambe le variabili riscalate in funzione dell’energia dell’evento. In rosso gli
eventi respinti dal prefiltro, in blu gli accettati.
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Il secondo blocco di analisi, denominato TKR, utilizza prevalentemente le informa-
zioni proveniente dal Tracker del LAT.
Gli eventi vengono suddivisi in topologie diverse a seconda della presenza di un ver-
tice fra due tracce, del numero di tracce (una o più) e della regione del tracciatore in cui
la traccia ha inizio (front o back): gli eventi di ogni classe vengono passati attraverso un
prefiltro specifico per ogni classe che va ad osservare principalmente la presenza attor-
no alla traccia migliore di hit non appartenenti ad essa, e, nel caso della classe vertice,
la distanza fra ”la best track” e le altre (vedi come esempio figure 5.2 e 5.3); gli eventi
che superano i prefiltri vengono poi processati da CT separati, che generano la variabile
TKRGamProb.
La suddivisione degli eventi in diverse classi con differenti CT permette un’analisi mol-
to più accurata, in quanto è possibile tenere conto delle specificità delle varie classi: gli
eventi che presentano un vertice hanno infatti, fino a energie dell’ordine di alcune decine
di GeV, una probabilità molto maggiore degli altri di essere originati da un γ , gli eventi
caratterizzati da una sola traccia con hits raggruppati attorno ad essa indicano tipicamente
una MIP non interagente, mentre hits diffusi o addirittura tracce multiple indicano spesso
(ad energie non troppo alte) una contaminazione da parte di particelle cariche (l’importan-
za della suddivisione in classi risalta dalla fig. 5.4, in cui è chiara la diversa distribuzione
degli eventi gamma e di background).
Figura 5.2. Numero di cluster non appartenenti alla best track ma distanti meno di 10 mm
da essa, per eventi di fondo carico (in rosso tratteggiato) e per eventi gamma (in nero) della
topologia con vertice. La linea nera tratteggiata rappresenta il taglio applicato da Pass 6.
L’ultimo blocco di analisi, denominato CAL, utilizza prevalentemente informazioni
provenienti dal calorimetro del LAT, suddividendo gli eventi in classi analoghe a quel-
le utilizzate per l’analisi TKR, e sottoponendoli a un prefiltro specifico per ogni classe
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Figura 5.3. La distanza fra la best track e le altre tracce per eventi di fondo carico (in
rosso tratteggiato) e per eventi gamma (in nero) delle classi nTkr
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Figura 5.4. Distribuzione degli eventi nelle classi Vertice, 1 traccia (front e back) e n
tracce (front e back) per eventi simulati di raggi gamma (alto) e background carico (bas-
so), che hanno prodotto un segnale di trigger nello strumento e superato il filtro on-board
e alcuni requisiti minimi per permettere una ricostruzione dell’evento. Gli eventi gamma
sono prevalentemente di tipo vertice fino a quando l’aumento dell’energia non rende indi-
stinguibile la coppia e+/e− facendo cadere l’evento, a causa dell’ampio sciame EM, nella
classe n tracce. NOTA: Lo spettro energetico degli eventi di fondo rispecchia quello del
reale fondo carico a cui il LAT è esposto, ovvero una componente primaria di raggi cosmi-
ci con spettro ∼ E−2.7 unita alle particelle prodotte dalle interazioni dei raggi cosmici con
l’atmosfera (inclusa l’albedo γ dell’atmosfera) e a quelle intrappolate dal campo magneti-
co terrestre, mentre lo spettro energetico dei gamma è ∼ 1E per avere un maggior numero
di eventi ad alta energia da studiare.
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che va a rimuovere quegli eventi in cui uno sviluppo eccessivamente esteso o disperso
dello sciame segnala l’intervento di interazioni adroniche all’interno dello sciame; gli
eventi passanti i prefiltri vengono indirizzati a CT differenti, tramite cui viene generata la
CALGamProb, basata principalmente su variabili concernenti lo sviluppo dello sciame.
Al termine dei tre blocchi di analisi, agli eventi viene assegnata un’ulteriore variabi-
le, costruita tramite CT a partire dalle tre GamProb e da altre variabili, la AllProb, che
sintetizza le informazioni ottenute dalle analisi dei vari blocchi.
Classi di eventi per l’analisi dei fotoni
L’ampio numero di fenomeni e sorgenti osservabili dal LAT richiede una buona flessibilità
nel bilanciare il respingimento del background carico con la conseguente diminuzione
dell’area efficace, in funzione del flusso di fotoni atteso dal fenomeno studiato.
Le GamProb generate durante il processo di analisi vengono utilizzate, insieme ad altre
variabili, per definire delle classi di eventi con un diverso flusso stimato di background
residuo, sulla base di simulazioni effettuate prima del lancio.
Di seguito vengono descritte le classi di eventi attualmente in uso; la nuova versione
del processo di analisi dati prevede il mantenimento di quattro di queste classi, equivalenti
per scopo di utilizzo alle classi transient (fenomeni transienti), source (analisi di sorgenti),
diffuse (analisi della radiazione diffusa) ed extra-diffuse:
Transient Disegnata per studiare eventi transienti di breve durata, come i Gamma Ray
Burst, in cui è necessario massimizzare l’area efficace dello strumento, soprattutto
a basse energie, essendo questa la regione più popolata di fotoni. Poiché queste
emissioni sono intense ma di breve durata, è possibile rilassare i tagli per avare più
accettanza: la conseguente maggiore contaminazione da parte di particelle cariche
risulta comunque bassa rispetto al segnale osservato, poiché si va ad integrare il
rate del fondo per un tempo breve; il rate degli eventi erroneamente accettati come
fotoni è stimato inferiore a 2 Hz su tutto il cielo, mentre un GRB puó emettere
dalle centinaia alle migliaia di fotoni in un tempo che va dalle decine di secondi
alle frazioni di secondo.
Source È disegnata per avere un flusso di particelle cariche residue paragonabile a quello
stimato per la radiazione extra-galattica, dell’ordine di 0.4 Hz; il suo utilizzo non è
comunque raccomandato per l’analisi di sorgenti, in quanto eccessivamente conta-
minata.
Può essere considerata, come per questa tesi, per lo studio di sorgenti brillanti ed
effetti sistematici.
Diffuse Tipicamente usata per lo studio di sorgenti puntiformi ed estese, ha un rate resi-
duo di background stimato inferiore a 0.1 Hz su tutto il cielo, mentre ad esempio la
Vela, la più intensa sorgente gamma galattica, ha un flusso di 0.016 Hz, concentrati
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però in un’area estremamente ridotta del cielo, pochi gradi di raggio considerando
la PSF;
Extra-diffuse Sviluppata successivamente al lancio di Fermi (tramite analisi di partico-
lari campioni di dati di volo del LAT) per rimuovere dalla classe Diffuse un’ul-
teriore frazione del background, la cui presenza, evidenziata dal confronto dati-
simulazioni, rendeva la classe Diffuse insufficientemente pulita per lo studio della
radiazione diffusa extra-galattica.
Aggiunge ai tagli della classe Diffuse dei tagli disegnati specificamente per rimuo-
vere eventi con sciami eccessivamente estesi e ’sporchi’ o eventi con un numero
eccessivo di strisce con eccessivo deposito di energia.
Dataclean Sviluppata a partire dalla classe extra-diffuse, è pensata per le analisi della ra-
diazione diffusa extra-galattica; aggiunge ai tagli della classe extra-diffuse un taglio
più restrittivo su CTBAllProb, pesato con l’energia dell’evento, un taglio per eventi
che passino vicino agli angoli dell’ACD e un taglio pi‘u restrittivo sugli eventi con
sciame sporco o troppo esteso. Rispetto alla classe precedente presenta una notevo-
le riduzione dell’area efficace a basse energie: poiché nell’analisi della radiazione
extra-galattica i dati a basse energie sono dominati dagli errori sistematici, questa
perdita è stata ritenuta accettabile.
Ognuna delle classi è inclusiva delle successive (la classe transient contiene tutti gli eventi
della source e così di seguito).
5.1.1 Fondo residuo e irriducibile
Una parte del background residuo, secondo stime Montecarlo circa il ∼ 60% nella classe
diffuse, è detto irriducibile, in quanto non rimuovibile tramite l’analisi descritta preceden-
temente: si tratta di fotoni originati dall’interazione di particelle cariche con il materiale di
schermatura del satellite o con il primo mm di materiale dell’ACD; se i fotoni generati in
queste interazioni vengono rivelati dal LAT, si ottengono eventi privi di segnale correlato
all’interno dell’ACD, ma che non sono generati da raggi gamma di origine spaziale.
La rimozione del fondo irriducibile non può quindi avvenire analizzando le caratteri-
stiche dei singoli eventi, ma deve essere fatta durante i successivi studi di sorgenti celesti,
con procedimenti differenti se si osservano sorgenti puntiformi o diffuse:
Sorgenti puntiformi quando si vanno ad osservare sorgenti puntiformi la presenza del
fondo irriducibile può essere corretta analizzando un’ampia regione di cielo attorno
alla sorgente, ed introducendo nel fit della regione una componente isotropa che
andrà a raccogliere il fondo riducibile e irriducibile, insieme alla radiazione diffusa
extra-galattica; questo metodo è stato utilizzato anche durante l’analisi della pulsar
Vela e di Mrk 421 descritta nel capitolo successivo;
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Sorgenti diffuse la rimozione del fondo irriducibile dalle osservazioni di sorgenti diffuse
risulta più problematica, e si basa principalmente su ampie simulazioni Montecar-
lo che a partire dal flusso di raggi cosmici e particelle cariche incidenti sul LAT
stimano il rate e l’andamento della componente irriducibile del fondo.
5.2 Evoluzione delle simulazioni: gli “Overlay”
Lo sviluppo e il miglioramento del processo di identificazione del background carico
si basa in modo essenziale sull’utilizzo di simulazioni Montecarlo della risposta dello
strumento ai raggi gamma e a particelle cariche con caratteristiche il più possibile simili
a quelle presenti nell’orbita terrestre.
Queste simulazioni vengono regolarmente aggiornate e confrontate con i dati provenienti
dal LAT, per renderle più possibile fedeli alla reale risposta dello strumento.
Uno dei maggiori cambiamenti introdotti a seguito del lancio di Fermi e del conseguente
arrivo di dati da parte del LAT è stata l’aggiunta alle simulazioni del fenomeno cosiddetto
degli overlays, che ha modificato le IRF del LAT. Le IRF ottenute applicando la selezione
di fotoni Pass 6 alle simulazioni con overlays sono indicate come P6_v3, per distinguerle
dalle IRF ottenute applicando Pass 6 alle simulazioni pre-lancio, dette P6_v1. [50]
Il segnale di una particella carica persiste nel tracciatore per circa 8µs nel caso di un
protone e fino a 150µs per uno ione pesante: quando una di queste particelle passa durante
o subito prima di una finestra di trigger (0.6µs) aperta da un raggio γ , si verifica una
contaminazione dell’evento gamma da parte della particella di fondo; poichè la particella
non è a tempo rispetto alla lettura dell’elettronica del LAT, i cui ritardi sono ottimizzati
rispetto al segnale (in questo caso un γ) che ha aperto la finestra, ad esso verrà sovrapposto
un residuo del segnale generato dalla particella di fondo, producendo una contaminazione
dell’evento γ osservato, particolarmente significativa per eventi di bassa energia.
Il fenomeno degli overlays è stato riprodotto nelle simulazioni Montecarlo aggiungendo
agli eventi simulati segnali acquisiti tramite il trigger periodico del LAT, che campiona
esattamente gli eventi che non vengono letti ”in tempo” con l’apertura della finestra di
trigger.
Durante il lavoro di tesi ho analizzato le conseguenze di questo fenomeno sui risultati
del processo di analisi dati attualmente in uso (Pass 6), analizzando dati provenienti da una
simulazione priva di overlays (AllGamma v15r0) e dati provenienti da una simulazione
con overlays (AllGamma v17r16), e confrontando il risultato.
Le figure 5.5, 5.6 e 5.7 mostrano la distribuzione delle GamProb dei vari blocchi di
tagli, confermando l’effetto atteso dalla contaminazione di un evento gamma da parte di
un evento di fondo carico non a tempo: si vede infatti un aumento (seppur contenuto)
degli eventi che hanno GamProb = -1, ovvero eventi che non hanno superato i prefiltri,
particolarmente nei blocchi CPF, in cui la frazione di eventi respinti passa dal 10.1% al
13.2%, e TKR, in cui si passa da 8.6% a 10.8%, mentre gli eventi analizzati dal blocco
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Figura 5.5. Confronto della distribuzione di CPFGamProb per eventi γ simulati con
overlays (v17r16, in nero) e senza overlays (v15r0, in rosso)
Figura 5.6. Confronto della distribuzione di TKRGamProb per eventi γ simulati con
overlays (v17r16, in nero) e senza overlays (v15r0, in rosso)
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Figura 5.7. Confronto della distribuzione di CALGamProb per eventi γ simulati con
overlays (v17r16, in nero) e senza overlays (v15r0, in rosso).
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CAL subiscono una variazione più ridotta, dal 9.7% al 10.4%.
Si può inoltre notare per CPFGamProb e CALGamProb un rilevante spostamento verso
lo 0 della distribuzione degli eventi che hanno superato i prefiltri, sintomo anche questo
di un peggioramento nell’identificazione degli eventi γ .
Le figure 5.8, 5.9, 5.10 [50], mostrano l’effetto degli overlay, e quindi delle due varia-
zioni delle GamProb esposte precedentemente, sulle funzioni di risposta della classe Dif-
fuse (area efficace, PSF e dispersione delle energie), confrontando le IRF costruite prima
(P6v1) e dopo (P6v3) l’inserimento di questo effetto nelle simulazioni della risposta del
LAT.
Figura 5.8. Confronto fra le aree efficaci della classe diffuse costruite a partire da simu-
lazioni senza overlays (linea tratteggiata, P6v1) e con overlays (linea solida, P6v3); si nota
il calo dell’area efficace ricostruita, dovuto al maggior numero di eventi gamma respinti a
causa della presenza di overlay
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Figura 5.9. Confronto fra le PSF della classe diffuse costruite a partire da simulazioni
senza overlays (linea tratteggiata, P6v1) e con overlays (linea solida, P6v3) nella sezione
sottile del tracciatore per eventi incidenti normalmente (in alto) e per eventi incidenti
con angolo di 60◦ (in basso); in rosso il raggio di contenimento al 95%, in nero al 68%.
L’effetto dell’introduzione degli overlays risulta piccolo tranne che ad alte energie, dove
per eventi a molte tracce (la maggioranza) le tracce dell’evento overlays si possono
confondere con quelle dell’evento γ
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Figura 5.10. Confronto fra le risoluzioni energetiche della classe diffuse costruite a par-
tire da simulazioni senza overlays (linea tratteggiata, P6v1) e con overlays (linea soli-
da,P6v3) per eventi incidenti normalmente (in alto) e per eventi incidenti con angolo di 60◦
(in basso); si nota il peggioramento delle prestazioni a basse energie dovuto al sovrapporsi
di un secondo evento al fotone originario.
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5.3 Miglioramento delle prestazioni: da Pass 6 a Pass 7
Il processo di identificazione del background è soggetto ad aggiornamenti che utilizzano
le informazioni raccolte durante la missione (e le simulazioni da queste sviluppate) per
migliorare l’analisi e quindi le capacità del LAT.
Durante il lavoro di tesi è stato effettuato un confronto fra il processo di analisi attualmente
utilizzato per analizzare i dati rilasciati dalla collaborazione Fermi (Pass 6) e il processo
sviluppato durante il primo anno dopo il lancio di Fermi, e attualmente in fase di test (Pass
7).
Pass 7 è stato sviluppato cercando di aumentare la percentuale di eventi gamma accet-
tati (ovvero l’area efficace dello strumento) mantenendo costante la capacità di reiezione
del fondo carico (che deve essere molto alta a causa del rapporto 1:10000 rispetto al flus-
so γ): in particolare si è puntato ad un forte aumento dell’area efficace a basse energie
(20-100 MeV), poiché la grande maggioranza delle sorgenti e dei fenomeni osservati da
Fermi presenta uno spettro energetico a potenza, con concentrazione degli eventi a basse
energie.
Contrariamente a Pass 6, sviluppato prima del lancio di Fermi, Pass 7 è stato sviluppato a
partire da simulazioni comprendenti il fenomeno degli overlays descritto nel precedente
capitolo.
Rispetto a Pass 6, Pass 7 prevede un processo specifico per l’identificazione del passaggio
di leptoni di origine cosmica (non trattato in questa tesi ed usato per misurare lo spettro
degli elettroni cosmici fino al TeV, [51]), di particelle di tipo adronico e un’analisi sepa-
rata degli eventi che si sviluppano solo in una delle due componenti del LAT, calorimetro
o tracciatore,: particolari classi sono ancora in fase sperimentale.
L’analisi gamma standard resta suddivisa nei tre blocchi descritti a pagina 79; all’interno
dei blocchi alcuni filtri sono stati modificati e le classi 1 traccia ed n tracce sono state tutte
suddivise in front e back (in Pass 6 solo la classe 1 traccia del blocco TKR era suddivi-
sa); tutti i CT sono stati re-istruiti basandosi su nuove simulazioni, tutte comprendenti gli
overlays.
Per la comparazione dei prefiltri sono stati utilizzati 464176 eventi gamma simulati
con spettro energetico 1/E, (con quindi sovra-campionata la componente di alte energie)
e 726650 eventi di background simulati con spettro energetico ”realistico”, ovvero com-
prendente i raggi cosmici primari, con andamento ∼ E−2.7, le particelle generate dall’in-
terazione dei raggi cosmici con l’atmosfera, compresa l’albedo γ terrestre, e le particelle
intrappolate dal campo magnetico della terra.
I prefiltri sono applicati separatamente l’uno dall’altro: i risultati della comparazione so-
no sintetizzati nella tabella 5.1, e mostrano come i prefiltri Pass 7 aumentino il segnale
accettato rispetto a Pass 6 di oltre il 4% rispetto al totale dei fotoni incidenti, mantenendo
praticamente costante la capacità di reiezione del fondo.
Successivamente si è proceduto a un confronto complessivo fra i processi di analisi
Pass 6 e Pass 7, confrontando sia l’effetto complessivo dei tagli sia le varie classi di eventi.
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Prefiltro Gamma rimossi Fondo carico rimosso
Pass 6 % Pass 7 % Pass 6 % Pass 7 %
Acd Ribbon Cut 0.9 0.5 5.5 4.3
Acd Corner Cut 1 1.5 2.2 3.2
Energy Veto - 9.35 - 49.79
Acd Base Tile Cut 6.7 8.1 40.9 48.5
Acd Total Tile Energy Cut 10.8 12.9 65.7 60.9
Acd Tile Edge Energy Cut 0.96 0.28 6.3 4.08
Totale CPF 17.3 18.09 70.95 71.13
Interrupted Shower Cut 5 5 21.5 21.5
Heavy Ions Cut 2.6 2.6 12.6 12.6
Prefiltro Classe Vtx 3 3 29.6 29.6
Prefiltro Classe 1Tkr Front 40 40 71.7 71.7
Prefiltro Classe 1Tkr Back 15.2 26 73.4 60.4
Prefiltro Classe nTkr Front 11.5 10.8 47.8 55.6
Prefiltro Classe nTkr Back 8.7 6.7 53.3 44.8
Totale TKR 17.2 14.9 70.3 71.4
Backside Cut 0.9 0.5 9.3 8.8
Low Energy Cut - 1.4 - 16.2
Side Cut Vtx 1.1 0.6 21.7 15.6
Side Cut 1 and n Tkr 2.2 2.2 22.6 22.6
Prefiltro Classe Vtx 2.5 7.6 39.4 82
Prefiltro Classe 1 Tkr Front 7.1 18.6 36 79.4
Prefiltro Classe 1 Tkr Back 1.9 0.44 26.2 13
Prefiltro Classe nTkr Front 5.7 8.1 79.5 95.7
Prefiltro Classe nTkr Back 9.6 11.9 72.5 90.2
Totale CAL 9.1 8.4 52.9 68.2
Totale Prefiltri 34.1 29.7 96.9 97.7
Tabella 5.1. Confronto nell’efficienza (% di eventi rimossi) dei singoli prefiltri dell’ana-
lisi Pass 6 e Pass 7. Sono utilizzati dati simulati di eventi gamma (v17r16 per Pass 6 e
v17r35p1 per Pass 7) e di background (v17r17 per Pass 6 e v17r35p1 per Pass 7). I tagli
sono applicati singolarmente, la percentuale di eventi rimossi nelle varie topologie si rife-
risce ai soli eventi della particolare topologia. NOTA: i dati analizzati dal Blocco CAL
sono solo quelli che passano i prefiltri CPF
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Per il confronto sono stati utilizzati gli eventi usati nella precedente analisi come campio-
ne di dati processati da Pass 6, insieme ad un campione analogo delle ultime simulazioni
processate con l’ultima versione disponibile di Pass 7.
Durante questa analisi i prefiltri sono stati applicati in sequenza, ovvero ognuno al cam-
pione di dati ottenuto applicando i prefiltri precedenti, e il numero di eventi dopo i tagli
preliminari (781735 eventi gamma e 772983 eventi di fondo) è stato normalizzato a 100
per permettere una comparazione fra le due analisi.
I risultati della comparazione fra tutti i prefiltri sono mostrati nelle figure 5.11 e 5.12,
mentre la differenza fra le classi Pass 6 e Pass 7 è illustrata dalle figure 5.13 e 5.14, e
dalla tabella 5.2; le figure sono realizzate utilizzando, per ottenere maggiore statistica, le
simulazioni complete di fondo per Pass 6 e Pass 7 (rispettivamente circa 17 e 31 milioni
di eventi iniziali).
L’aumento del background residuo nelle classi Pass 7 è conseguenza principalmen-
te del forte aumento ottenuto nell’accettanza a basse energie (figure 5.15 e 5.16 ), dove
la reiezione di eventi di background è peggiore a causa delle difficoltà di ricostruzione
(figura 5.17 e 5.18);ad alte energie, dove il basso rapporto segnale/rumore rende partico-
larmente critica la contaminazione da parte di particelle di fondo, il fondo residuo di Pass
7 risulta paragonabile o inferiore a quello di Pass 6.
Questa analisi ha mostrato che l’obiettivo principale di dell’analisi Pass 7, l’aumen-
to dell’area efficace, prevalentemente a basse energie, senza peggiorare la capacità di
reiezione del fondo, è stato raggiunto.
Si è quindi proceduto a una valutazione delle sistematiche dello strumento legate alle
differenti modalità di riconoscimento dei raggi gamma descritta nel capitolo successivo.
Classe Gamma Fondo carico Fondo carico E>160 MeV
Pass 6 % Pass 7 % Pass 6 % Pass 7 % Pass 6 % Pass 7 %
Transient 68.4 72.7 1.96 4.68 2.06 4.55
Source 58.1 55.1 0.20 0.35 0.21 0.37
Diffuse 51.6 50.6 0.038 0.11 0.063 0.136
Extra-Diffuse 47.7 48.1 0.037 0.090 0.060 0.11
DataClean 43.0 46.0 0.028 0.080 0.045 0.097
Tabella 5.2. Confronto fra il numero di eventi accettato dalle classi Pass 6 e Pass 7
utilizzando eventi simulati.
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Figura 5.11. Confronto nell’efficienza dei vari prefiltri Pass 6 e Pass 7 applicati
sequenzialmente ad eventi gamma provenienti dalle simulazioni AllGamma v17r16
(Pass 6)e v17r35p1 (Pass 7)
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Figura 5.12. Confronto nell’efficienza dei vari prefiltri Pass 6 e Pass 7 applicati
sequenzialmente ad eventi di background provenienti dalle simulazioni Bkg v17r17
(Pass 6) e v17r35p1 (Pass 7)
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Figura 5.13. Confronto fra il numero di eventi accettato dalle classi Pass 6 e
Pass 7 utilizzando eventi gamma provenienti dalle simulazioni AllGamma v17r16
(Pass 6)e v17r35p1 (Pass 7)
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Figura 5.14. Confronto fra il numero di eventi accettato dalle classi Pass 6 e
Pass 7 utilizzando eventi di background provenienti dalle simulazioni Bkg v17r17
(Pass 6) e v17r35p1 (Pass 7)
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Figura 5.15. Confronto fra il numero di eventi accettato da Pass 6 e Pass 7 utiliz-
zando eventi gamma simulati e rinormalizzati allo stesso numero di eventi iniziali.
Si nota l’aumento di area efficace a basse energie in Pass 7. Dall’alto le classi
Transient, Source, Diffuse.
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Figura 5.16. Confronto fra il numero di eventi accettato da Pass 6 e Pass 7 utiliz-
zando eventi gamma simulati e rinormalizzati allo stesso numero di eventi iniziali.
Si nota l’aumento di area efficace a basse energie in Pass 7. Dall’alto le classi
Extra-diffuse e Dataclean.
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Figura 5.17. A sinistra: Confronto fra il numero di eventi accettato da Pass 6 e Pass 7 per
le classi transient, source e diffuse, utilizzando eventi di fondo simulati e rinormalizzati
allo stesso numero di eventi iniziali.
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Figura 5.18. Confronto fra il numero di eventi accettato da Pass 6 e Pass 7 per le
classi extra-diffuse e dataclean, utilizzando eventi di fondo simulati e rinormalizzati
allo stesso numero di eventi iniziali.
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Capitolo 6
Stima degli errori sistematici
dall’analisi spettrale di sorgenti intense
In questo capitolo vengono prese in esame due sorgenti estremamente luminose in diffe-
renti intervalli energetici: la pulsar Vela, con uno spettro esteso fino ad alcuni GeV, e la
blazar Markarian 421, il cui spettro si estende fino a energie superiori al massimo misu-
rabile da Fermi.
Attraverso l’analisi spettrale di queste due sorgenti si è cercato di stimare le incertezze
sistematiche legate alla selezione degli eventi gamma: a questo scopo lo spettro di queste
sorgenti è stato analizzato utilizzando differenti classi di evento e differenti topologie (e
quindi differenti funzioni di risposta con le relative incertezze) dei due processi di analisi
dati attualmente disponibili, Pass 6 e Pass 7.
6.1 La pulsar Vela
6.1.1 Storia e caratteristiche della Pulsar Vela
La pulsar Vela1 è la sorgente gamma persistente più intensa osservabile nel cielo: il suo
alto flusso di fotoni permette quindi di ridurre gli errori dovuti alla contaminazione del
fondo diffuso galattico (la Vela si trova a circa 3◦ dal piano galattico) rendendola una
sorgente ottimale per lo studio degli effetti della contaminazione del segnale da parte di
particelle cariche non respinte.
Posizionata in coordinate galattiche a l = 263.89◦,b =−3.29◦, epoca 2000 e distante
dalla terra solo 287+19−17 pc ([52]), Vela è una tipica pulsar giovane di età ∼ 12,000 anni,
con periodo P = 0.089 s e derivata del periodo P˙ = 1.24 ·10−13 ·/, ss0 , ed è circondata dal
suo resto di supernova, che si estende per circa 8◦.
1Caratteristiche e importanza dello studio delle pulsar sono descritte in dettaglio in 1.3
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È stata osservata per la prima volta nella banda gamma dal satellite SAS-2 [40], che ne ha
anche risolto la curva luce, in seguito è stata studiata approfonditamente da COS-B [42]
e da EGRET [53].
La luminosità di spin down è di 6.3 · 1036 · erg · s−1, di cui circa il 99% emesso attraverso
vento di particelle, mentre la rimanente parte dell’energia viene emessa tramite radiazione
elettro-magnetica, con un picco a energie dell’ordine del GeV.
Il profilo in fase (fasogramma o curva-luce) della Vela (Fig. 6.1)è caratterizzato da
due picchi principali (P1 e P2) e da un terzo picco meno marcato e più largo(P3), situato
nella complessa regione ponte fra i due picchi, e la cui posizione in fase varia con l’ener-
gia (P1 e P2 sono invece fissi).
Lo spettro energetico della Vela è modellato da una legge a potenza, con cut-off espo-
nenziale ([12]) che varia a seconda dell’intervallo di fase analizzato attorno ad energie
dell’ordine di qualche GeV; il primo mese di osservazioni del LAT [12], ha permesso di
escludere un cut-off più ripido di un semplice esponenziale, portando ad escludere mec-
canismi di emissione vicini alla superficie della pulsar (Polar Cap Model, [8]) in favore
di meccanismi ad emissione più esterna (Slot Gap [11] e Outer Gap [10]), in cui i mi-
nori campi magnetici presenti lontano dalla superficie della pulsar portano ad un cut-off
γγB→ e−e+ meno ripido. L’acquisizione di ulteriori dati ha mostrato un indice del cut-off
con valori inferiori a 1, segno di una sovrapposizione di varie componenti di fasi diverse,
e permesso di effettuare uno studio della variazione dei parametri dello spettro per varie
fasi; alcuni di questi risultati verranno esposti nella parte successiva del capitolo.
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Figura 6.1. Spettro in fase della Vela per energie 20 MeV - 300 GeV, 750 fotoni/bin, due
cicli completi. I riquadri mostrano in dettaglio i picchi 1 e 2. Lo 0 della fase è posto in
corrispondenza del picco radio. Figura tratta da [13]
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6.1.2 Dati utilizzati
Per l’analisi descritta in questo capitolo sono stati utilizzati i dati raccolti dal LAT nei pri-
mi 11 mesi di osservazioni (Agosto 2008-Giugno 2009), utilizzando i fotoni delle classi
diffuse, source (grazie all’alto flusso di fotoni della Vela con conseguente alto rapporto
segnale/rumore la classe source è utilizzabile per un’analisi spettrale di una sorgente pun-
tiforme), extra-diffuse e dataclean, processati sia dalla versione di Pass 6 utilizzata per i
dati resi pubblici dalla collaborazione Fermi-LAT (Pass 6 v 3), sia dalla versione di Pass
7 attualmente in sviluppo (Pass 7 ) per avere a disposizione un numero più alto possibile
di dataset con differenti livelli di contaminazione da parte del fondo carico.
Tutte le analisi sono state inoltre ripetute suddividendo gli eventi a seconda del loro ini-
ziare nella sezione ”sottile” (front) o ”spessa (back) del tracciatore (vedi pagina 55 per la
descrizione delle due sezioni del tracciatore). L’analisi è stata effettuata utilizzando pro-
grammi del pacchetto Science Tools, v9r15p22 sviluppato e distribuito al pubblico dalla
collaborazione Fermi.
Lo spettro della Vela è stato analizzato sia su tutto il periodo (analisi Phase Avera-
ged) sia restringendosi ai picchi 1 e 2, caratterizzati da un rapporto segnale/rumore (sia
rispetto alla radiazione diffusa galattica sia a quella del fondo carico residuo) molto alto,
dell’ordine di 20 a 1; trattandosi di componenti spettrali diverse fra di loro, le tre analisi
sono state trattate come indipendenti, alla stregua di sorgenti diverse.
I file di dati utilizzati, in formato standard fits [54], sono due per ogni campione: un file
di eventi (FT1) contenente le informazioni sui fotoni identificati (energia, direzione, tem-
po di arrivo, caratteristiche dell’evento) e un file di dati del satellite (FT2), contenente
le informazioni su posizione e puntamento dell’osservatorio, necessario per assegnare ai
fotoni il corretto valore dell’accettanza del LAT, funzione dell’angolo di provenienza.
Gli eventi utilizzati nell’analisi sono stati selezionati richiedendo per tutti i dataset:
• provenienza da una Regione di interesse (ROI) di 15◦ attorno alla Vela pulsar;
• energia compresa fra 100 MeV e 200 GeV;
• angolo di provenienza rispetto allo zenith inferiore a 105◦: questo taglio serve a
eliminare i fotoni dell’albedo terrestre.
• acquisizione dell’evento fuori dall’anomalia sud atlantica (South Atlantic Anomaly,
SAA), in cui l’eccessivo flusso di particelle cariche rende necessario lo spegnimento
dell’ACD
Il numero totale di eventi nei vari dataset dopo i tagli elencati è mostrato in tabella
6.1.
Per l’analisi in fase della Vela sono state utilizzate effemeridi (parametri che caratte-
rizzano il periodo della pulsar e la sua l’evoluzione temporale) prodotte per l’articolo [13]
2http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/software/
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Classe Conteggi Conteggi Front Conteggi Back
Source P6 655,917 305,592 350,325
Diffuse P6 447,147 223,753 223,394
Extra-Diffuse P6 395,061 199,152 195,909
Dataclean P6 328,555 171,764 156,791
Source P7 641,896 288,740 353,129
Diffuse P7 471,468 220,984 250,484
Extra-Diffuse P7 453,318 214,626 238,692
Dataclean P7 410,235 197,725 212,510
Tabella 6.1. Numero di fotoni nei vari dataset utilizzati nell’analisi della Vela.
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a partire dai dati del LAT, elaborando i tempi di arrivo con il programma TEMPO2 ([55]),
con un errore stimato di circa 40 µs; tramite questo programma, ad ogni evento è stato
assegnata la fase corrispondente al tempo di arrivo.
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6.1.3 Modello spettrale utilizzato
Il fit dei dati è stato eseguito utilizzando la stessa procedura già utilizzata ad esempio in
[12] e [13], creando un modello della regione analizzata comprendente tutte le sorgenti
distanti meno di 20◦ dalla Vela, la componente Vela X della Pulsar Wind Nebula, la
radiazione diffusa galattica e una componente isotropa comprendente la radiazione diffusa
extra-galattica e la componente residua del fondo carico.
Tutte le sorgenti puntiformi sono modellizzate utilizzando una legge a potenza, il cui
flusso ed indice è fissato utilizzando i valori forniti dal Catalogo delle sorgenti del LAT
[5], mentre Vela X è stata modellizzata come una sorgente diffusa a forma di disco, di
raggio 0.88◦ e con un andamento spettrale che segue una legge a potenza i cui parametri
sono stati fissati da una recente analisi della sorgente [56].
La componente diffusa galattica è modellizzata3 utilizzando una mappa sviluppata
tramite la simulazione GALPROP4 [57] dell’interazione fra i raggi cosmici e la materia
diffusa galattica; i flussi ottenuti da questa mappa sono moltiplicati per una costante di
normalizzazione che serve a tenere conto di eventuali imprecisioni nel modello o nelle
funzioni di risposta del LAT: questa costante viene fissata durante l’analisi successiva.
La componente isotropa diffusa è modellizzata per i dati Pass 6 utilizzando uno spettro
ottenuto da osservazioni della componente residua ad alte latitudini galattiche (dove sono
presenti poche sorgenti), mentre per Pass 7, non essendo ancora stato completato un tale
modello, si è utilizzato uno spettro a potenza.
Nell’analisi descritta in questa sezione, i parametri delle due componenti diffuse (nor-
malizzazioni e indice spettrale dello spettro potenza per Pass7) sono state fissate tramite fit
della parte offpulse del profilo della Vela, in cui la pulsar non presenta praticamente nes-
suna emissione gamma pulsata (intervallo di fase da 0.7 a 1, vedi figura 6.1), permettendo
quindi un fit ottimale del flusso delle componenti diffuse.















Nei fit, effettuati utilizzando il metodo della massima verosimiglianza [58], sono stati
lasciati liberi i parametri N0 (normalizzazione o prefactor), E0 (cut-off) e Γ (indice spet-
trale).
L’indice b (esponente del cut-off) è lasciato libero di variare nell’analisi phase-averaged,
mentre è stato necessario fissarne il valore nell’analisi dei due picchi poichè il lasciare b
libero comporterebbe un’incertezza sui valori di Γ ed Ec dell’ordine del 100%: per queste
analisi quindi il valore di b è stato fissato a 1 poichè questo valore, come descritto in [13],
fornisce i risultati statisticamente più significativi, oltre ad essere il valore previsto dai
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6.1.4 Risultati analisi phase averaged
L’analisi phase averaged ha permesso di determinare il valore di cut-off per le classi P6v3-
Diffuse, Extra-Diffuse e Dataclean. Per le altre classi, i dati disponibili non hanno per-
messo di ottenere un valore stabile, tuttavia la validità del modello spettrale utilizzato è
stata comunque confermata tramite un fit dei dati della classe Diffuse-P7 effettuato fissan-
do il valore del cut-off a quello ottenuto per l’equivalente classe Pass 6, fit che ha prodotto
valori dei parametri spettrali ragionevolmente compatibili con quelli del fit dei dati Pass
6.
Nella figura 6.2 è mostrato il confronto fra i dati sperimentali (numero di conteggi) e
i conteggi ottenuti a partire dal modello risultante dal fit per la classe Diffuse P6 v3, con
separato il contributo di tutte le sorgenti comprese nella regione analizzata; è mostrata
anche la differenza relativa fra i punti sperimentali e il modello.
I valori ottenuti per le classi p6v3 sono mostrati nelle tabelle 6.2, e in forma grafica
nelle figure 6.3 e 6.4 (dispersione rispetto alla media), e risultano ottimamente compatibili
con quelli ottenuti per lo stesso tipo di analisi in [13].
Si nota che tranne che per b, la differenza fra il risultato dei dati front e back sia
molto superiore a quella dei risultati delle differenti classi, risultando spesso maggiore
del margine di errore statistico, con i dati della categoria front che tendono a privilegiare
uno spettro più ripido e con un cut-off più alto e marcato.
Le RMS calcolate per i vari parametri risultano tutte vicine a 0.52 tranne che per il cut-off,
la cui RMS di 0.23 marca la maggiore difficoltà nel fitting di questo parametro.
Per la classe Diffuse-P7v2, fissando il valore del cut-off al risultato ottenuto per
Diffuse-p6v3 (1365 MeV, eventi Front+Back), si è ottenuto un risultato in cui solo il
parametro b risulta largamente fuori dal margine di errore:
N0 = 0.319 ± 0.017 · 10−8 · cm−2 · s−1 ·MeV−1, Γ = 1.356 ± 0.004, b = 0.728 ±
0.004.
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Figura 6.2. Fit dei dati della classe Diffuse-P6v3, con evidenziati i contributi di tutte
le sorgenti nella regione analizzata e sovrapposti i dati sperimentali (fotoni osservati dal
LAT); il calo dello spettro a basse energie è dovuto all’abbassarsi dell’area efficace; Sotto
è mostrata la differenza relativa fra dati e modello.
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Classe Prefactor (10−9 · cm−2 · s−1 ·MeV−1)
Front+Back Front Back
Diffuse 3.40 ± 0.12 3.59 ± 0.2 3.15 ± 0.1
Extra-Diffuse 3.51 ± 0.11 3.731 ± 0.22 3.26 ± 0.10
Dataclean 3.48 ± 0.12 3.65 ± 0.20 3.26 ± 0.13
Classe Spectral Index
Front+Back Front Back
Diffuse 1.388 ± 0.027 1.35 ± 0.04 1.44 ± 0.03
Extra-Diffuse 1.44 ± 0.02 1.38 ± 0.04 1.53 ± 0.03
Dataclean 1.43 ± 0.03 1.38 ±0.04 1.51 ± 0.03
Classe Cut-Off (MeV)
Front+Back Front Back
Diffuse 1365 ± 175 1253 ± 241 1639 ± 263
Extra-Diffuse 1519 ± 177 1258 ± 252 2036 ± 266
Dataclean 1483 ± 186 1302 ± 250 1896 ± 307
Classe b
Front+Back Front Back
Diffuse 0.679 ± 0.02 0.67 ± 0.04 0.71 ± 0.04
Extra-Diffuse 0.695 ± 0.027 0.669 ± 0.041 0.75 ± 0.04
Dataclean 0.69 ± 0.03 0.68 ± 0.04 0.73 ± 0.04
Tabella 6.2. Parametri spettrali ottenuti nell’analisi Phase Averaged della Vela.
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Figura 6.3. I parametri spettrali dell’analisi phase averaged della Vela ottenuti dai fit per
le diverse classi e tipologie di eventi; dall’alto prefactor, indice spettrale, cut-off e b
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Figura 6.4. La deviazione percentuale (misura-media/)media)) dei parametri spettrali
dell’analisi phase averaged della Vela ottenuti dai fit per le diverse classi e tipologie di
eventi; dall’alto prefactor, indice spettrale, cut-off e b
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6.1.5 Risultati dell’analisi dei picchi di fase 1 e 2
L’analisi dei fotoni provenienti dai due picchi di fase della Vela evidenzia differenze siste-
matiche fra i risultati delle classi ”pulite” p6v3 (classi Diffuse, Extra-Diffuse e Dataclean)
e gli altri, nonché differenze fra i risultati delle analisi ristrette agli eventi di tipo front e
quelle ristrette agli eventi di tipo back; la presenza e l’entità di queste sistematiche è evi-
denziata negli istogrammi delle figure 6.5 e 6.6, che mostrano per i vari parametri spettrali
la dispersione relativa ((dato-media)/media) dei dati ottenuti per entrambi i picchi dello
spettro della Vela, la prima separando gli eventi nelle topologie Front e Back, la seconda
separando gli eventi dei due processi di analisi, Pass 6 e Pass 7.
Gli istogrammi mostrano per tutti i parametri una distribuzione allargata (in particolare
per il cut-off) e suddivisa in due popolazioni distinte (particolarmente marcate per il pre-
factor e il cut-off): nel caso del Prefactor le due popolazioni sono composte dagli eventi
Front e Back, mentre per gli altri due parametri i dati sono suddivisi in due blocchi cor-
rispondenti ai due processi di analisi. I risultati completi dei fit sono esposti nelle tabelle
6.3 e 6.4 ed illustrati graficamente nelle figure 6.7 e 6.8; la dispersione relativa dei risultati
rispetto alla media è illustrata dalle figure 6.9 e 6.10.
Dai dati mostrati si può notare un’ottima concordanza fra tutte le classi ’pulite’ (dalla
diffuse in poi) di uno stesso processo di analisi, che per Pass 7 si estende anche alla classe
Source, mentre la classe Source P6 risulta essere, particolarmente per l’indice spettrale e
per il cut-off, più vicina a P7 che a P6.
Tutte le classi di P7 risultano avere, rispetto alle classi pulite P6v3, minori valori dell’in-
dice spettrale e del cut-off, ovvero tendono a generare spettri più piatti ma che si fermano
ad energie inferiori; l’effetto è ancora più marcato per la classe Source-P7v2.
È da segnalare infine che la differenza fra i risultati Front e Back risulta inferiore a
quella fra i dati dei due processi di analisi per l’indice spettrale e per il cut-off, mentre
risulta dominante anche fortemente per il prefactor, il parametro più sensibile ad errori
sul valore assoluto dell’area efficace.
Questa ultima conclusione risalta particolarmente nei grafici in figura 6.11, in cui sono
mostrati insieme le deviazione percentuale dei due picchi per le diverse categorie Front
e Back, e in cui la suddivisione dei risultati in due blocchi spesso non compatibili entro
l’errore statistico risulta evidente.
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Figura 6.5. Istogramma dei valori della deviazione percentuale nei parametri spettrali per
Vela, restringendo l’analisi ai due picchi di fase, con in rosso i dati degli eventi Front, e in
verde quelli degli eventi Back; dall’alto prefactor, indice spettrale e cut-off.
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Figura 6.6. Istogramma dei valori della deviazione percentuale nei parametri
spettrali per Vela, restringendo l’analisi ai due picchi di fase, con in blu i dati de-
gli eventi delle classi di Pass 6, e in arancio quelli delle classi di Pass 7; dall’alto
prefactor, indice spettrale e cut-off.
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Picco di fase 1 Prefactor (10−8 · cm−2 · s−1 ·MeV−1)
Classe Front+Back Front Back
Source P7 0.0368 ± 0.0003 0.0380 ± 0.0005 0.0355 ± 0.0006
Source P6 0.03628 ± 0.0003 0.0386 ± 0.0005 0.0342 ± 0.0004
Diffuse P7 0.03749 ± 0.0004 0.0396 ± 0.0006 0.0361 ± 0.0005
Diffuse P6 0.0385 ± 0.0004 0.0408 ± 0.0006 0.0366 ± 0.0006
Extra-diffuse P7 0.0378 ± 0.0004 0.0397 ± 0.0006 0.0362 ± 0.0005
Extra-Diffuse P6 0.0393 ± 0.0004 0.0413 ± 0.0006 0.0375 ± 0.0006
Dataclean P7 0.0375 ± 0.0004 0.0394 ± 0.0006 0.0359 ± 0.0006
Dataclean P6 0.0389 ± 0.0005 0.0409 ± 0.0007 0.0370 ± 0.0006
Picco di fase 1 Spectral Index
Classe Front+Back Front Back
Source P7 1.615 ± 0.015 1.618 ± 0.020 1.611 ± 0.05
Source P6 1.65 ± 0.014 1.675 ± 0.020 1.639 ± 0.021
Diffuse P7 1.615 ± 0.017 1.687 ± 0.024 1.655 ± 0.024
Diffuse P6 1.729 ± 0.017 1.750 ± 0.024 1.715 ± 0.026
Extra-diffuse P7 1.672 ± 0.017 1.689 ± 0.025 1.661 ± 0.024
Extra-Diffuse P6 1.73 ± 0.018 1.753 ± 0.024 1.722 ± 0.026
Dataclean P7 1.666 ± 0.016 1.679 ± 0.025 1.657 ± 0.026
Dataclean P6 1.72 ± 0.02 1.74 ± 0.026 1.71 ± 0.03
Picco di fase 1 Cut-off (MeV)
Classe Front+Back Front Back
Source P7 2081 ± 83 2179 ± 125 2171 ± 22
Source P6 2392 ± 95 2539 ± 145 2285 ± 130
Diffuse P7 2238 ± 97 2413 ± 152 2150 ± 131
Diffuse P6 2672 ± 124 2867 ± 192 2566 ± 175
Extra-diffuse P7 2245 ± 100 2438 ± 163 2141 ± 133
Extra-Diffuse P6 2649 ± 131 2822 ± 197 2547 ± 181
Dataclean P7 2242 ± 102 2362 ± 156 2148 ± 137
Dataclean P6 2584 ± 135 2812 ± 206 2455 ± 190
Tabella 6.3. Risultati dei fit dei parametri spettrali per il picco 1
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Picco di fase 2 Prefactor
Classe Front+Back Front Back
Source P7 0.0234 ± 0.0002 0.0238 ± 0.0004 0.0226 ± 0.0003
Source P6 0.0233 ± 0.0002 0.0246 ± 0.0004 0.0222 ± 0.0003
Diffuse P7 0.0238 ± 0.0003 0.0249 ± 0.0005 0.0232 ± 0.0004
Diffuse P6 0.0252 ± 0.0003 0.0258 ± 0.0005 0.0248 ± 0.0005
Extra-diffuse P7 0.0240 ± 0.0003 0.0250 ± 0.0005 0.0233 ± 0.0004
Extra-Diffuse P6 0.0256 ± 0.0003 0.0259 ± 0.0005 0.0254 ± 0.0005
Dataclean P7 0.0236 ± 0.0003 0.0244 ± 0.0005 0.0229 ± 0.0004
Dataclean P6 0.0251 ± 0.0004 0.0255 ± 0.0005 0.0248 ± 0.0005
Picco di fase 2 Spectral Index
Classe Front+Back Front Back
Source P7 1.48 ± 0.015 1.463 ± 0.021 1.495 ± 0.023
Source P6 1.51 ± 0.014 1.499 ± 0.020 1.523 ± 0.020
Diffuse P7 1.51 ± 0.017 1.510 ± 0.024 1.524 ± 0.024
Diffuse P6 1.588 ± 0.016 1.553 ± 0.023 1.623 ± 0.023
Extra-diffuse P7 1.518 ± 0.017 1.508 ± 0.024 1.531 ± 0.025
Extra-Diffuse P6 1.594 ± 0.017 1.556 ± 0.024 1.632 ± 0.024
Dataclean P7 1.528 ± 0.018 1.492 ± 0.025 1.538 ± 0.025
Dataclean P6 1.587 ± 0.018 1.549 ± 0.026 1.632 ± 0.026
Picco di fase 2 Cut-off (MeV)
Classe Front+Back Front Back
Source P7 2997 ± 131 2954 ± 172 2983 ± 199
Source P6 3448 ± 141 3325 ± 186 3582 ± 219
Diffuse P7 3143 ± 143 3148 ± 195 3160 ± 217
Diffuse P6 3896 ± 185 3644 ± 232 4179 ± 303
Extra-diffuse P7 3127 ± 147 3069 ± 196 3191 ± 224
Extra-Diffuse P6 3864 ± 193 3614 ± 240 4148 ± 315
Dataclean P7 3170 ± 154 3067 ± 198 3309 ± 238
Dataclean P6 3855 ± 204 3569 ± 249 4243 ± 349
Tabella 6.4. Risultati dei fit dei parametri spettrali per il picco 2
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Figura 6.7. I parametri spettrali del picco di fase 1 della Vela ottenuti dai fit per le diverse
classi e tipologie di eventi; dall’alto prefactor, indice spettrale e cut-off
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Figura 6.8. I parametri spettrali del picco di fase 2 della Vela ottenuti dai fit per le diverse
classi e tipologie di eventi; dall’alto prefactor, indice spettrale e cut-off
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Figura 6.9. La deviazione percentuale dei parametri spettrali del picco 1 della
Vela ottenuti dai fit per le diverse classi e tipologie di eventi; dall’alto prefactor,
indice spettrale e cut-off
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Figura 6.10. La deviazione percentuale dei parametri spettrali del picco 2 della
Vela ottenuti dai fit per le diverse classi e tipologie di eventi; dall’alto prefactor,
indice spettrale e cut-off
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Figura 6.11. La deviazione percentuale dei parametri spettrali di entrambi i picchi della
Vela ottenuti dai fit per le diverse classi e per le tipologie di eventi front e back; dall’alto
prefactor, indice spettrale e cut-off.
122
6 – Stima degli errori sistematici dall’analisi spettrale di sorgenti intense
6.1.6 Analisi degli errori sistematici
A partire dai dati esposti nelle precedenti sezioni, si è proceduto a una stima degli errori
sistematici per i vari parametri spettrali della Vela.
Gli errori sistematici totali (prima riga in tabella 6.5)sono stati stimati prendendo la
differenza fra il maggiore e il minore valore dei parametri spettrali ottenuti da tutte le
diverse IRF utilizzate (classi Pass 6 e Pass 7, topologie Front e Back) e da tutti i dataset
analizzati (Vela phase averaged, picchi in fase 1 e 2).
Questo si ottiene prendendo per ognuna delle tabelle di pagina 116, 117 e 110 la differen-
za fra il maggiore e il minore valore, da cui si è ricavato l’errore relativo dividendo per il
valore medio del parametro per la corrispondente analisi (ovvero per la media dei valori
di ogni singola tabella).
Fra i valori così ottenuti si è preso il maggiore per ogni parametro, determinando così
l’inviluppo delle incertezze sistematiche.
Si è inoltre calcolato separatamente l’errore riconducibile al processo di selezione de-
gli eventi (seconda riga in tabella 6.5) e quello dovuto all’incertezza nella conoscenza del
comportamento delle due sezioni, Front e Back, del tracciatore (terza riga in 6.5), utiliz-
zando un procedimento simile a quello seguito nel calcolo dell’errore complessivo: nel
primo caso la ricerca della massima differenza fra i valori di un campione è stata ristretta
ad eventi di una stessa topologia, ovvero ricercando il valore massimo e minimo all’inter-
no delle singole colonne delle tabelle di dati;
per la differenza Front/Back si è applicato un procedimento equivalente, limitando la ri-
cerca ai valori ottenuti dai fit per ogni singola classe di eventi, ovvero ad ogni singola riga
delle tabelle di dati.
I valori così ottenuti sono stati poi divisi per il valore medio del parametro per ogni sin-
gola tabella, e fra gli errori relativi così ottenuti è stato preso il maggiore.
I risultati della tabella 6.5 sono riportati in forma grafica in figura 6.12.
Per verificare l’indipendenza delle due fonti di errore prese in esame, si è confrontato
il risultato della somma in quadratura dei due errori (quarta riga in 6.5) con l’errore totale
stimato (prima riga), ottenendo risultati significativamente compatibili tranne che per il
cut-off.
Gli errori relativi stimati nel presente lavoro sono stati confrontati con gli errori si-
stematici relativi ricavati dall’articolo [13] dividendo l’intervallo di errore esposto per il
valore del corrispondente parametro spettrale pubblicato nell’articolo.
Gli errori di [13] sono stati stimati tramite il metodo delle bracketing IRF, che consiste
nel ripetere l’analisi spettrale con un’area efficace massima ed una minima, che compren-
dono l’intero intervallo di variazione dell’area efficace stessa, nel caso di [13] quella della
classe Diffuse P6V3, in modo da includere l’intervallo di incertezza.
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Questo intervallo viene stimato confrontando l’efficienza della selezione Diffuse-P6V3,
relativamente a tagli di qualità iniziali sul campione, sui dati della Vela e su un campione
di fotoni simulati con spettro simile a quello della Vela.
Rispetto alle sistematiche calcolate con le bracketing IRF, gli errori stimati nel presente
lavoro risultano significativamente inferiori, tranne nel caso dell’indice spettrale.
Per confrontare i risultati di questa analisi con le stime esistenti delle incertezze si-
stematiche del LAT, il calcolo degli errori sistematici è stato ripetuto prendendo i valori
della classe P6V3-Diffuse come riferimento, in quanto classe usata per l’analisi spettrale
di sorgente. Il calcolo è stato suddiviso nelle varie topologie di evento (Front, Back e
Front+Back), prendendo per ognuna di esse il corrispondente valore del fit P6V3 come
riferimento attorno a cui calcolare i margini di errore; i risultati di questa analisi sono
esposti nelle tabelle 6.6, 6.7 e 6.8, e rappresentano gli intervalli delle possibili variazioni
sistematiche dei parametri rispetto al riferimento e con segno.
I valori massimi per ogni parametro e categoria sono evidenziati in grassetto nelle tabelle
e mostrati graficamente in figura 6.13.
Incertezza sistematica relativa Prefactor Indice Spettrale Cut-off b
Errore totale 0.187 0.14 0.5 0.13
P6/P7 0.095 0.084 0.36 0.06
Front/Back 0.14 0.11 0.5 0.11√
P6/P72 +F/B2 0.169 0.138 0.616 0.125
Bracketing IRF 0.55 0.07 0.9 0.4
Tabella 6.5. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spettra-
li della pulsar Vela, confrontati con gli errori sistematici stimati in [13] tramite
metodo delle bracketing IRF.
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Figura 6.12. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spet-
trali della pulsar Vela, confrontati con gli errori sistematici stimati in [13] tramite
metodo delle bracketing IRF.
Incertezza sistematica relativa Prefactor Indice Spettrale Cut-off b
Errore totale, intervallo superiore 0.097 0.101 0.492 0.105
Errore totale, intervallo inferiore 0.074 0.029 0.082 0.015
Front+Back, intervallo superiore 0.032 0.036 0.115 0.024
Front+Back, intervallo inferiore 0 0 0 0
Front, intervallo superiore 0.039 0.022 0.039 0.015
Front, intervallo inferiore 0 0 0 0.001
Back, intervallo superiore 0.035 0.0625 0.242 0.053
Back, intervallo inferiore 0 0 0 0
Bracketing IRF, intervallo superiore 0.278 0.051 0.735 0.261
Bracketing IRF, intervallo inferiore 0.278 0.022 0.368 0.145
Tabella 6.6. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spettrali
dell’analisi phase averaged della Vela, prendendo come valore di riferimento la
classe Diffuse-P6V3.
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Incertezza sistematica relativa Prefactor Indice Spettrale Cut-off
Errore totale, intervallo superiore 0.073 0.014 0.073
Errore totale, intervallo inferiore 0.112 0.068 0.221
Front+Back, intervallo superiore 0.021 0.0006 0
Front+Back, intervallo inferiore 0.057 0.066 0.221
Front, intervallo superiore 0.012 0.002 0
Front, intervallo inferiore 0.069 0.075 0.24
Back, intervallo superiore 0.025 0.004 0
Back, intervallo inferiore 0.066 0.061 0.154
Bracketing IRF, intervallo superiore 0.278 0.051 0.735
Bracketing IRF, intervallo inferiore 0.278 0.022 0.363
Tabella 6.7. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spettrali del
primo picco della Vela, prendendo come valore di riferimento la classe Diffuse-P6V3.
Incertezza sistematica relativa Prefactor Indice Spettrale Cut-off
Errore totale, intervallo superiore 0.028 0.028 0.089
Errore totale, intervallo inferiore 0.119 0.079 0.242
Front+Back, intervallo superiore 0.016 0.004 0
Front+Back, intervallo inferiore 0.0757 0.005 0.231
Front, intervallo superiore 0.004 0.002 0
Front, intervallo inferiore 0.077 0.058 0.189
Back, intervallo superiore 0.024 0.006 0.015
Back, intervallo inferiore 0.105 0.079 0.286
Bracketing IRF, intervallo superiore 0.278 0.051 0.735
Bracketing IRF, intervallo inferiore 0.278 0.022 0.368
Tabella 6.8. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spettrali del
secondo picco della Vela, prendendo come valore di riferimento la classe Diffuse-P6V3.
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Figura 6.13. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spettrali della
pulsar Vela, prendendo come valore di riferimento la classe Diffuse-P6V3.
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6.1.7 Stabilità energetica dei fit
Allo scopo di studiare il comportamento dei due processi di analisi a diverse energie,
l’analisi precedentemente descritta per il picco 1 è stata ripetuta aumentando l’energia
minima dei fotoni utilizzati, da 100 MeV a 1 GeV.
I risultati di questo studio sono esposti nelle figure 6.14, 6.15 e 6.16, che mostrano i
valori ottenuti dai fit dei parametri spettrali della Vela al variare dell’energia minima di
selezione degli eventi, per le varie topologie di evento (Front+Back, Front, Back), con-
frontando i risultati di Pass 6 con quelli di Pass 7.
Questi risultati evidenziano un comportamento sostanzialmente stabile di P6, probabile
conseguenza di una corretta modellizzazione delle IRF o della componente diffusa galat-
tica ed isotropa, mentre P7 mostra forti variazioni nei risultati dei fit a seconda dell’ener-
gia minima dei dati utilizzati, variazioni che nel caso dell’indice spettrale e del cut-off
risultano essere circa il doppio di quelle dovute agli effetti combinati della differenza
Pass 6-Pass 7 e Front-Back per i dati presentati in figura 6.7, mentre per il prefactor la
variazione è dello stesso ordine di grandezza.
Le figure 6.17 permettono di confrontare le variazioni del fit dei parametri spettrali
fra le varie topologie di uno stesso processo di analisi, evidenziando un comportamento
sostanzialmente uniforme all’interno di entrambi i processi per le componenti front e
back.
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Figura 6.14. Confronto della variazione dei parametri spettrali del primo picco della
Vela per Pass 6 e Pass 7, in funzione dell’energia minima dei fotoni utilizzati, per
dati Front + Back, che evidenzia la maggiore stabilità dei fit Pass 6 rispetto a Pass 7
dall’alto: prefactor, indice spettrale e cut-off.
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Figura 6.15. Confronto della variazione dei parametri spettrali del primo picco della Vela
per Pass 6 e Pass 7, in funzione dell’energia minima dei fotoni utilizzati, per dati Front,
che evidenzia la maggiore stabilità dei fit Pass 6 rispetto a Pass 7 dall’alto in senso orario:
prefactor, indice spettrale e cut-off.
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Figura 6.16. Confronto della variazione dei parametri spettrali del primo picco della
Vela per Pass 6 e Pass 7, in funzione dell’energia minima dei fotoni utilizzati, per dati
Back, che evidenzia la maggiore stabilità dei fit Pass 6 rispetto a Pass 7 dall’alto:
prefactor, indice spettrale e cut-off.
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Figura 6.17. Confronto della variazione dei parametri spettrali del primo picco della Vela
per le varie topologie di evento (Front e Back) di uno stesso processo di analisi, in funzione
dell’energia minima dei fotoni utilizzati, che evidenzia la sostanziale uniformità di com-
portamento del fit per i due dataset. A sinistra i fit per Pass 6, a destra per Pass 7; dall’alto:
Prefactor, Indice spettrale e cut-off.
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6.2 Markarian 421
Markarian 421 è un’intensa blazar rapidamente variabile del tipo BL Lac (per una de-
scrizione completa delle sorgenti di questo tipo e della loro rilevanza all’interno dell’a-
strofisica di alte energie: 1.6), identificata nel gamma da EGRET negli anni 90 [59]. È
posizionata a l = 179.8317◦ b = +65.03155 in coordinate galattiche (epoca 2000), re-
lativamente isolata: queste sue caratteristiche, unite alla sua brillantezza che ne fa una
delle Blazar più luminose visibili, la rendono una sorgente ideale per ripetere l’analisi di
confronto fra Pass 6 e Pass 7 su di uno spettro che si estende ad energie più alte di quello
della Vela pulsar, in quanto Mk421 è una sorgente priva di cut-off nell’intervallo di ener-
gia osservabile dal LAT.
6.2.1 Dati e modello utilizzati
Per l’analisi di Mk421 sono stati utilizzati tutti i dati al momento disponibili, dall’accen-
sione del LAT nell’Agosto 2008 fino al 10 Aprile 2010; nei dati Pass 7 gli ultimi 5 mesi
non sono stati ancora riprocessati.
A causa della minore intensità della sorgente, non è stata utilizzata la classe Source.
Analogamente all’analisi della Vela (6.1.2), tutte le analisi sono state ripetute suddividen-
do gli eventi a seconda del loro iniziare nella sezione ”sottile” (front) o ”spessa (back)
del tracciatore, ed utilizzando programmi del pacchetto pubblico Science Tools, v9r15p26
sviluppato dalla collaborazione Fermi su dati in formato fits.
Gli eventi utilizzati nell’analisi sono stati selezionati richiedendo gli stessi tagli utiliz-
zati per la Vela:
• provenienza da una Regione di Interesse (ROI) di 15◦ attorno a Markarian 421;
• energia compresa fra 100 MeV e 200 GeV;
• angolo di provenienza rispetto allo zenith inferiore a 105◦: questo taglio serve a
eliminare i fotoni dell’albedo terrestre.
• acquisizione dell’evento fuori dall’anomalia sud atlantica (South Atlantic Anomaly,
SAA), in cui l’eccessivo flusso di particelle cariche rende necessario lo spegnimento
dell’ACD
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Classe Conteggi Conteggi Front Conteggi Back
Diffuse P6 108,249 50,136 58.113
Extra-Diffuse P6 102,397 47,782 54.615
Dataclean P6 82,093 40,442 41.651
Diffuse P7 123,142 50,499 72,643
Extra-Diffuse P7 104,925 45,120 59,805
Dataclean P7 92,867 41,111 51,756
Tabella 6.9. Numero di fotoni nei vari dataset utilizzati nell’analisi di Mk421.
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Il modello utilizzato comprende tutte le sorgenti del catalogo LAT [5] comprese entro
20◦ da Mrk 421, modellizzate con una semplice legge a potenza e le componenti diffuse
descritte già in 6.1.3.
Contrariamente alla pulsar Vela, in cui la vicinanza al piano galattico rendeva trascurabile
il contributo della componente diffusa galattica rispetto alla componente isotropa, Marka-
rian 421 è dominata dalla componente isotropa, quindi l’assenza di un modello per Pass
7 può assumere una rilevanza non trascurabile nel peggiorare la qualità del fit.
I parametri spettrali delle sorgenti puntiformi sono stati mantenuti fissi ai valori forniti
dal catalogo LAT, mentre le normalizzazioni, e l’indice spettrale della componente dif-
fusa isotropa di Pass 7, sono state lasciate libere nel fit insieme ai parametri di Mk421.








, dove N0 è il prefactor della sorgente, Γ l’indice spettrale ed E0 una scala energetica,
mantenuta fissa nel fit.
6.2.2 Risultati
Il processo di fit ha prodotto risultati per tutte le classe di eventi analizzate; come esempio
vengono mostrati in figura 6.18 i punti sperimentali con relativo fit della classe Diffuse-
P6, insieme ai residui del fit, ovvero la distanza fra i conteggi di fotoni osservati e quelli
previsti dal modello fittato.
Contrariamente all’analisi della Vela, in cui il fit delle componenti diffuse galattica
ed extragalattica, effettuata separatamente tramite la selezione della porzione off-pulse
dello spettro, aveva fornito valori molto simili fra di loro e vicini al valore teoricamente
previsto (presente solo per il modello galattico), l’analisi di Markarian 421, ha fornito fit
delle componenti diffuse molto diverse fra loro, e le cui normalizzazioni sono distanti sia
dal valore atteso, sia dai valori ottenuti per l’analisi della Vela.
I dati ottenuti confermano la distribuzione dei parametri spettrali in due gruppi chia-
ramente distinti già ottenuta per la Vela, come mostrato negli istogrammi in 6.19 e in
6.20, che mostrano la distribuzione della deviazione relativa dei valori ottenuti dai vari fit
dei parametri spettrali dalla media, suddivisi in base alla tipologia di evento (Front-Back,
figura 6.19) o in base al processo di analisi (Pass 6-Pass 7, 6.20); in particolare i valo-
ri dell’indice spettrale mostrano una chiara suddivisione in base al processo di analisi,
mentre il prefactor è dominato dal forte spostamento di tutti i punti Pass 6 Back.
I risultati completi dei fit sono esposti nelle tabelle 6.10 e nelle figure 6.21, mentre le
figure 6.22 mostrano la dispersione relativa dei dati rispetto alla media.
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Figura 6.18. Fit dei dati della classe Diffuse-P6v3, con evidenziati i contributi di tutte
le sorgenti nella regione analizzata e sovrapposti i dati sperimentali (fotoni osservati dal
LAT); il calo dello spettro a basse energie è dovuto all’abbassarsi dell’area efficace; sotto
è mostrata la differenza relativa fra dati e modello.
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Figura 6.19. Istogramma dei valori della deviazione percentuale nei parametri spettrali
per Markarian 421, restringendo l’analisi ai due picchi di fase, con in rosso i dati degli
eventi Front, e in verde quelli degli eventi Back; dall’alto prefactor e indice spettrale.
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Figura 6.20. Istogramma dei valori della deviazione percentuale nei parametri
spettrali per Markarian 421, restringendo l’analisi ai due picchi di fase, con in blu
i dati degli eventi delle classi di Pass 6, e in arancio quelli delle classi di Pass 7;
dall’alto prefactor e indice spettrale.
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Prefactor (10−9 · cm−2 · s−1 ·MeV−1)
Classe Front+Back Front Back
Diffuse P7 1.609 ± 0.07 1.557 ± 0.087 1.576 ± 0.11
Diffuse P6 1.479 ± 0.054 1.539 ± 0.07 1.335 ± 0.082
Extra-diffuse P7 1.581 ± 0.069 1.576 ± 0.088 1.536 ± 0.1
Extra-Diffuse P6 1.497 ± 0.055 1.551 ± 0.072 1.36 ± 0.084
Dataclean P7 1.529 ± 0.069 1.513 ± 0.089 1.514 ± 0.1
Dataclean P6 1.459 ± 0.057 1.5098 ± 0.073 1.351 ± 0.088
Indice Spettrale
Classe Front+Back Front Back
Diffuse P7 1.865 ± 0.017 1.834 ± 0.021 1.889 ± 0.025
Diffuse P6 1.805 ± 0.013 1.789 ± 0.017 1.809 ± 0.021
Extra-diffuse P7 1.871 ± 0.017 1.848 ± 0.022 1.889 ± 0.026
Extra-Diffuse P6 1.812 ± 0.014 1.796 ± 0.018 1.815 ± 0.022
Dataclean P7 1.861 ± 0.017 1.839 ± 0.022 1.881 ± 0.026
Dataclean P6 1.802 ± 0.014 1.79 ± 0.018 1.807 ± 0.023
Tabella 6.10. Risultati dei fit dei parametri spettrali per Markarian 421
139
6 – Stima degli errori sistematici dall’analisi spettrale di sorgenti intense
Figura 6.21. I parametri spettrali di Markarian 421 ottenuti dai fit per le diverse classi e
tipologie di eventi; dall’alto, prefactor e indice spettrale.
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Figura 6.22. La deviazione percentuale dei parametri spettrali di Markarian 421 ottenuti
dai fit per le diverse classi e tipologie di eventi; dall’alto, prefactor e indice spettrale.
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6.2.3 Analisi errori sistematici
Gli errori sistematici dell’analisi di Markarian 421 sono stati stimati analogamente a quelli
dell’analisi della Vela (6.1.6), prendendo per ogni parametro la differenza fra il valore
massimo e minimo fra tutti quelli ottenuti per calcolare l’errore sistematico totale, il cui
valore relativo, ovvero diviso per il valore medio del corrispondente parametro, é mostrato
nella prima riga della tabella 6.11.
Per calcolare l’errore relativo causato dalla selezione degli eventi (seconda riga in ta-
bella 6.11) si è invece utilizzata la massima differenza fra valori di eventi della stessa
topologia (ovvero di una stessa colonna nelle tabelle 6.10), e per l’errore dovuto all’incer-
tezza nelle IRF Front e Back (terza riga in tabella 6.11) la massima differenza fra i valori
di una stessa classe (ovvero di una stessa riga).
Gli errori relativi così ottenuti sono confrontati con la stima degli errori sistematici
ottenuti tramite bracketing IRF (metodo descritto in 6.1.6, ultima riga in 6.11 e utilizzato
in [60]; gli errori relativi riportati sono ricavati da [61] dividendo gli errori assoluti per
il valore riportato dei paramteri spettrali), con cui mostrano discordanze dell’ordine del
30%; è inoltre mostrato il valore della somma in quadratura degli errori (quarta riga in
6.11), dal cui confronto con l’errore totale si può controllare l’eventuale indipendenza
delle due fonti di errore, confronto che risulta estremamente concordante per l’indice
spettrale, mentre la differenza per il prefactor è inferiore al 10%.
I valori della tabella 6.11 sono esposti in forma grafica in figura 6.23
Dal raffronto con gli errori ottenuti per la Vela (tabella 6.5) si nota una sostanziale
concordanza per il Prefactor, mentre l’incertezza sull’indice spettrale di Markarian 421
risulta inferiore, differenza giustificabile trattandosi di una semplice legge a potenza priva
di cut-off, e quindi intrinsecamente più facile da fittare.
A questo proposito è utile rilevare che gli Science Tools utilizzati per l’analisi non ten-
gono conto della dispersione energetica dei dati del LAT, anche se test effettuati su dati
Montecarlo non segnalano significative differenze nei fit a causa di questa mancanza.
Come per Vela, l’errore relativo è stato calcolato anche prendendo come valore di rife-
rimento la classe Diffuse-P6V3, ottenendo quindi per ogni parametro e per ogni topologia
un intervallo inferiore e uno superiore di errore.
I risultati di questa analisi sono esposti in tabella 6.12 e graficamente in figura 6.24: è
possibile notare la significativa differenza per l’errore sul prefactor, mentre l’errore sul-
l’indice spettrale risulta comparabile in valore assoluto, ma leggermente inferiore quando
si va a studiare il margine superiore di errore.
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Prefactor Indice Spettrale
Errore totale 0.183 0.053
P6/P7 0.161 0.044
Front/Back 0.136 0.029√
(Err1)2 +(Err2)2 0.211 0.053
Bracketing IRF 0.108 0.071
Tabella 6.11. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spet-
trali di Markarian 421, confrontati con gli errori sistematici stimati tramite
metodo delle bracketing IRF.
Figura 6.23. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spet-
trali di Markarian 421, confrontati con gli errori sistematici stimati tramite
metodo delle bracketing IRF.
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Incertezza sistematica relativa Prefactor Indice Spettrale
Errore totale, intervallo superiore 0.088 0.047
Errore totale, intervallo inferiore 0.170 0.009
Front+Back, intervallo superiore 0.088 0.037
Front+Back, intervallo inferiore 0.013 0
Front, intervallo superiore 0.024 0.033
Front, intervallo inferiore 0.019 0
Back, intervallo superiore 0.181 0.044
Back, intervallo inferiore 0 0.001
Bracketing IRF, intervallo superiore 0.054 0.029
Bracketing IRF, intervallo inferiore 0.054 0.029
Tabella 6.12. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spettrali di
Markarian 421, prendendo come valore di riferimento la classe Diffuse-P6V3.
Figura 6.24. Stima degli errori sistematici relativi a partire dai parametri spettrali di




A quasi due anni dal lancio, il Large Area Telescope (LAT) a bordo dell’osservatorio
Fermi ha ottenuto numerosi importanti risultati nel campo dell’astrofisica gamma, contri-
buendo a costruire una nuova visione del cielo, basata su osservazioni di elevata precisione
di alcuni dei fenomeni più energetici dell’universo.
L’utilizzo di rivelatori di ultima generazione, lo studio ed il miglioramento costante delle
performance del LAT, basato su progressivi miglioramenti della complessa simulazione
del telescopio e delle tecniche di riduzione del fondo, sono elementi chiave di questo suc-
cesso. L’elevata sensibilità del LAT e la precisione delle sue osservazioni derivano da
questo continuo lavoro di raffinamento ed estensione delle capacità osservative del tele-
scopio.
Proprio questi studi hanno permesso, tra gli altri risultati, di scoprire più di 1500 sorgenti
gamma in un solo anno, quintuplicando il precedente catalogo di EGRET, di osservare per
la prima volta decine di pulsar gamma, molte delle quali non visibili ad altre lunghezze
d’onda, di sfruttare la presenza di fotoni di decine di GeV di energia e l’intricata struttura
temporale dei gamma-ray bursts per porre limiti su effetti di violazione dell’invarianza di
Lorentz associati ad alcuni scenari di gravità quantistica.
Nel presente lavoro di tesi ho analizzato alcuni aspetti del complesso processo di se-
lezione degli eventi originati da fotoni, da cui dipendono in maniera critica la sensibilità e
l’accettanza energetica del LAT, che lo rendono un osservatorio di avanguardia capace di
fornire la congiunzione tra le osservazioni gamma dallo spazio e quelle di più alta energia
da terra tramite telescopi Cherenkov.
Durante il lavoro di tesi ho contribuito alla validazione delle nuove e più realistiche
simulazioni che sono alla base della corretta stima delle funzioni di risposta del LAT; si è
inoltre proceduto alla validazione, tramite analisi di dati simulati, del nuovo processo di
selezione degli eventi (Pass 7) sviluppato successivamente al lancio di Fermi, conferman-
do il corretto funzionamento del processo e il sostanziale raggiungimento degli obiettivi
posti con il suo sviluppo, ovvero il forte aumento dell’area efficace a basse energie uni-
ta al miglioramento della reiezione del fondo ad alte energie, condizione necessaria per
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l’estensione della sensibilità del LAT fino ed oltre i 300 GeV.
La creazione di un nuovo processo di selezione degli eventi richiede una stima delle
sistematiche ad esso collegate: nel presente lavoro si è proceduto ad una stima di queste
sistematiche, utilizzando un metodo indipendente da quello utilizzato per il precedente
processo di analisi, basato sulla propagazione dell’incertezza sull’area efficace ai para-
metri spettrali.
Il metodo utilizzato è un tentativo di stimare le incertezze sistematiche dell’analisi spet-
trale utilizzando esclusivamente dati di volo, senza effettuare un confronto con le perfor-
mance derivate con simulazioni Montecarlo.
La stima degli errori sistematici è stata fatta comparando i risultati dell’analisi spettrale
di due sorgenti estremamente brillanti e di caratteristiche spettrali diverse, la pulsar Vela,
con uno spettro a potenza con cut-off ad energie di alcuni GeV, e il blazar Markarian 421,
con spettro a potenza che si estende fino ad oltre l’energia massima rilevabile dal LAT.
I risultati di questo lavoro, mostrati nelle tabelle alle pagine 143 e 124, mostrano risultati
simili per le due sorgenti, indicando una buona consistenza del metodo applicato, in con-
siderazione delle diverse caratteristiche spettrali delle sorgenti e del diverso contributo ai
fit spettrali delle componenti di radiazione diffusa galattica ed isotropa, determinati dal-
le diverse posizioni delle sorgenti. Le incertezze stimate sono generalmente in accordo o
minori delle incertezze sistematiche pubblicate, ad eccezione dell’indice spettrale di Vela.
e del prefactor di Markarian 421
Questo risultato è una forte indicazione della validità della nuova strategia di reiezione di
fondo Pass7, ed indica che le incertezze ad essa associate sono comprese in quelle fino ad
ora stimate per l’attuale versione dell’analisi, Pass6.
L’analisi ha inoltre confermato che una significativa sorgente di incertezza sistematica
è legata alla non perfetta modellizzazione delle due porzioni dell’apparato tracciatore, la
cosiddetta sezione Front, composta da 12 piani di rivelazione con convertitori di tung-
steno spessi ciascuno il 3% della lunghezza di radiazione, e la sezione Back, dotata di
convertitori di tungsteno spessi il 18% della lunghezza di radiazione.
Restringendo l’analisi alle singole classi di evento, e variando la sezione del tracciatore, si
ottiene una stima dell’incertezza originata da questa sorgente, la cui entità è significativa
rispetto all’incertezza totale trovata.
Effettuando invece analisi separate usando le due sezioni come rivelatori indipendenti,
è stato possibile derivare una differenza sistematica tra i parametri spettrali ottenuti per
eventi di differenti classi di evento ma generati nella stessa sezione del tracciatore, rap-
presentativa quindi dell’incertezza nella scelta della classe di purezza dei fotoni. Le due
incertezze così stimate, sommate in quadratura, permetteno di riottenere valori molto vi-
cini all’incertezza totale.
Queste due osservazioni sembrano indicare una concreta possibilità di separare, e quin-
di ridurre, le incertezze legate alla modellizzazione delle diverse sezioni del tracciato-
re e quelle associate all’analisi di reiezione di fondo e alla definizione delle classi di
evento e del fondo residuo associato, che usa la geometria globale del LAT e tutti i suoi
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